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L’étude de l’émission haute énergie est indispensable pour comprendre les processus radiatifs in-
hérents aux flots d’accrétion sur les objets compacts (trous noirs et étoiles à neutrons). Le continuum
X/γ d’un tel système est généralement interprété selon deux composantes. La première traduit la pré-
sence d’un disque d’accrétion alors que la deuxième, à plus haute énergie (>20 keV), peut s’expliquer
par des diffusions Compton entre électrons chauds et photons de plus basse énergie. Les mécanismes
de chauffage des électrons et la structure du milieu de Comptonisation restent cependant mal connus.
Pour approfondir notre compréhension des processus physiques qui gouvernent ce milieu, nous dispo-
sons d’une quantité importante de données issues de l’instrument SPI, un spectromètre haute énergie
(20 keV – 8 MeV) développé au CESR (désormais IRAP, Toulouse, France) pour la mission INTEGRAL
de l’ESA. Au-dessus de 150 keV, SPI réunit une résolution spectrale et une sensibilité sans précédent et
constitue donc un outil idéal pour l’étude de l’émission haute énergie des objets compacts.
Dans ce manuscrit, je présente les résultats d’une étude spectrale et temporelle de trois systèmes par-
ticuliers. Le premier est l’énigmatique microquasar GRS 1915+105, caractérisé par une forte variabilité
en rayons X et une luminosité colossale. Sur une échelle de temps de l’ordre du jour, l’indice de pho-
ton dans la bande 20 – 200 keV varie entre 2.7 et 3.5 ; à plus haute énergie (>150 keV), les mesures de
SPI montrent la présence systématique d’une composante additionnelle qui s’étend sans coupure jusqu’à
∼ 500 keV. Le deuxième système abordé est GX 339–4, une source dont le comportement spectral est
représentatif des systèmes à trou noir. Les mesures de SPI ont révélé que le spectre de son état dur lumi-
neux présente une composante énergétique (>150 keV) qui varie sur une échelle de temps de quelques
heures. Pour expliquer ce phénomène, je propose une interprétation alternative de l’état dur grâce à un
nouveau modèle qui inclut les effets du champ magnétique de manière auto-cohérente. Enfin, je présente
une étude de la source GS 1826–24, un système à étoile à neutrons. Le flot d’accrétion étant extraordi-
nairement stable, j’ai intégré plus de 8 Msec de données ce qui a permis de détecter la source jusqu’à
plus de 500 keV. Une fois de plus, les mesures ont mis en évidence une composante haute énergie dans
le spectre moyen ; cette caractéristique n’est donc pas exclusivement associée aux systèmes à trou noir.
Après comparaison des résultats obtenus pour les trois sources, je discute les possibles origines physiques
de l’émission haute énergie des systèmes accrétants, concluant que toutes les états lumineux peuvent être




The study of the high energy emission is essential for understanding the radiative processes inherent
to accretion flows onto compact objects (black holes and neutron stars). The X/γ-ray continuum of these
systems is successfully interpreted in terms of two components. The first component corresponds to
blackbody emission from a geometrically thin optically thick accretion disk while the second component
is generally associated to Compton scattering of the thermal disk flux off hot electrons. Despite conside-
rable advances throughout the years, the heating mechanisms as well as the structure of the hot Compto-
nizing plasma remain poorly understood. In order to shed light on the physical processes that govern the
innermost regions of the accretion flow, we take advantage of the data archive accumulated by the SPI
instrument, a high energy spectrometer (20 keV – 8 MeV) developed at the CESR (now IRAP, Toulouse,
France) for the INTEGRAL mission. Above 150 keV, SPI combines a unique spectral resolution with
unequalled sensitivity, being thus an ideal tool to study the high energy emission of accreting compact
objects.
In this manuscript, I present the results of timing and spectral studies of three particular systems.
First, I address the high energy emission of the enigmatic microquasar GRS 1915+105, a source cha-
racterized by colossal luminosity and strong chaotic variability in X-rays. On a timescale of about one
day, the photon index of the 20 – 200 keV spectrum varies between 2.7 and 3.5 ; at higher energies
(>150 keV), SPI unveils the systematic presence of an additional emission component, extending wi-
thout folding energy up to ∼ 500 keV. Second, I study the high energy emission of GX 339–4, a source
whose spectral properties are representative of black hole transients. The spectrum of the luminous hard
state of this system shows a variable high energy tail (>150 keV), with significant flux changes on a short
timescale (several hours). I explain the observed spectral variability in the framework of a new Comp-
tonization model which accounts self-consistently for the presence of a magnetic field and introduce a
purely non-thermal scenario as an alternative interpretation of the luminous hard state of accreting black
hole binaries. Finally, I present a long term study of the high energy emission of the X-ray burster GS
1826–24. The accretion flow being extraordinarily stable, I integrated over 8 Msec of data allowing to
measure the average source spectrum up to 500 keV. Once again, there is strong evidence for a hard spec-
tral tail above 150 keV, establishing that this feature is not exclusively associated to black hole systems.
I compare the results obtained for the three sources and discuss the possible physical origins of the high
energy emission of stellar-size compact objects, highlighting that all observed spectral shapes can be
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Introduction
Les binaires X sont des laboratoires cosmiques d’une importance considérable. Composés
d’un objet compact (trou noir ou étoile à neutrons) et d’une étoile secondaire, leur étude permet
non seulement de mieux comprendre les objets eux-mêmes, mais elle recèle des informations
d’intérêt plus large. En effet, les émissions radiatives en provenance des régions proches de
l’objet compact peuvent nous renseigner sur la courbure de l’espace-temps et permettent ainsi
de tester les théories de la gravitation. D’autre part, l’accrétion (i.e. le transfert de matière vers
un objet compact) est un phénomène fondamental qui se produit dans divers systèmes astrophy-
siques. Les noyaux actifs de galaxies, par exemple, sont alimentés par accrétion du gaz inter-
stellaire de la galaxie hôte. La compréhension physique de ce mécanisme, plus accessible dans
les binaires X car les sources sont plus proches, contribue ainsi à améliorer nos connaissances
sur la physique des galaxies.
L’émission radiative des objets compacts est principalement étudiée en rayons X, c’est à dire
dans la bande 1 – 20 keV. Véhiculant la majeure partie de leur luminosité, cette bande en énergie
a permis des avancées importantes dans la compréhension des systèmes accrétants, notamment
grâce aux performances remarquables des télescopes X de dernière génération (RXTE, XMM-
Newton et Chandra). Moins facile, la mesure précise des radiations à plus haute énergie (X-
dur/γ-mou) est cependant tout aussi essentielle pour comprendre les mécanismes de production
et de transfert de rayonnement qui gouvernent les flots d’accrétion. En particulier, l’évolution
des propriétés spectro-temporelles du rayonnement au-delà de 200 keV apporte des contraintes
inédites aux modèles d’émission théoriques.
Le rayonnement X/γ d’un objet compact dans un système binaire est globalement décrite en
termes de deux composantes. La première, de nature thermique, traduit la présence d’un disque
d’accrétion alors que la deuxième, à plus haute énergie (>20 keV), est généralement associée
à des diffusions Compton inverses entre électrons chauds et photons de plus basse énergie.
Cependant, malgré de multiples tentatives, l’origine physique de cette deuxième composante
n’est toujours pas clairement identifiée. Dans les années 90, les observations de SIGMA, OSSE
et COMPTEL ont révélé que quelques sources semblent exhiber une troisième composante, au-
delà de la première Comptonisation thermique. Celle-ci demeure aujourd’hui très peu explorée




Pour approfondir notre compréhension des processus physiques qui se déroulent au centre
du flot d’accrétion, nous disposons maintenant d’une quantité importante de données (plus de
7 ans de service) issues de l’instrument SPI, un spectromètre haute énergie (20 keV – 8 MeV)
developpé au CESR pour la mission INTEGRAL de l’ESA. Au-dessus de 150 keV, SPI réunit une
résolution spectrale et une sensibilité inégalée à ce jour, ce qui en fait un outil de premier choix
pour étudier l’importance, la variabilité et les corrélations avec d’autres observables de cette
éventuelle troisième composante d’émission. A ces énergies, le flux des sources considérées est
faible tandis que le bruit de fond instrumental est important et complexe ; une telle étude exige
donc un traitement méticuleux des données. De plus, le système d’imagerie du télescope impose
la déconvolution des mesures enregistrées, ce qui rajoute à la complexité du processus.
Dans cette thèse, nous nous sommes concentrés sur l’étude de trois sources particulières.
Pour chacune d’entre elles, nous avons tiré profit des données SPI pour obtenir une vision aussi
précise que possible du comportement haute énergie. Les deux premières font partie de la classe
des microquasars, i.e. des systèmes à trou noir caractérisés par l’émission de jets radio. Cer-
taines sources de cette classe ont exhibé un excès par rapport aux modèles de Comptonisation
thermique, suggérant la présence de particules non-thermiques à proximité de l’objet compact.
La troisième source, en revanche, fait partie de la classe des étoiles à neutrons accrétantes.
L’émission haute énergie de ces dernières est plus difficile à mesurer puisque les spectres sont
généralement plus mous que ceux des trous noirs. De fait, la présence d’une composante non-
thermique dans ces systèmes n’a jamais été mis en évidence avant INTEGRAL.
Dans la première partie de ce manuscrit, le lecteur est introduit au contexte de notre étude.
Nous passons en revue les propriétés générales des binaires X, donnons quelques précisions sur
les processus d’émission haute énergie et dressons un état des lieux de l’astronomie X-dur/γ-
mou. Ensuite, nous présentons la mission INTEGRAL en portant notre attention sur l’instrument
SPI et les méthodes de traitement de données qui ont été utilisées pour cette étude. Dans la
deuxième partie du manuscrit, nous exposons les résultats de ces trois ans de travail. Pour cha-
cune des trois sources étudiées, ces derniers sont d’abord présentés et discutés individuellement
puis synthétisés dans le Chapitre 8. Finalement, nous présentons nos conclusions avant de clore







Ce chapitre a pour objectif de résumer les grandes lignes de nos connaissances sur les bi-
naires X. La première partie évoque la découverte de ces systèmes particuliers ainsi que leurs
propriétés principales. La deuxième partie est consacrée au phénomène d’accrétion, mécanisme
physique responsable de leur rayonnement X et γ. La troisième partie, un peu plus technique,
introduit le concept de disque d’accrétion, élément central dans la production du rayonnement.
Enfin, la dernière partie abordera de manière succincte les phénomènes d’éjection de matière,
intimement liés à l’accrétion.
1.1 Les deux complices
Les binaires X, par définition, sont des systèmes binaires Galactiques qui émettent du rayon-
nement X. Ils sont formés d’un objet compact de type trou noir ou étoile à neutrons et d’une
étoile compagnon de la séquence principale. Comme nous allons le voir dans cette partie, ces
deux astres sont complices et œuvrent main dans la main pour produire des radiations très
énergétiques. En effet, le fort potentiel gravitationnel de l’objet compact induit un transfert de
matière depuis l’étoile compagnon vers ce dernier, phénomène qu’on appelle accrétion. Lors
de ce phénomène, les particules tombent en spiralant autour de la masse centrale, formant ainsi
un disque de matière centré sur l’objet compact. De grandes quantités d’énergie potentielle
gravitationnelle sont alors dissipées dans ce flot d’accrétion, produisant ainsi le rayonnement
observé.
1.1.1 Un peu d’histoire
L’étude des binaires X est fortement liée au développement de l’astronomie X. En effet,
contrairement aux étoiles classiques, ces sources émettent la majeure partie de leur rayonnement
au-delà de l’ultra-violet, ce qui a nécessité de nouvelles techniques observationnelles (détecteurs
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Figure 1.1 – Vue d’artiste de Cygnus X–1, un système HMXB qui abrite le premier trou noir à
avoir été mis en évidence.
appropriés, observatoires spatiaux pour s’affranchir de l’absorption atmosphérique) pour les
étudier. Au début des années 60, lors des toutes premières observations du ciel en X à l’aide de
ballons stratosphériques, Giacconi et al. (1962) rapportent la découverte de la source Galactique
Sco-X1 qui, 5 ans plus tard, fût identifiée comme étant une binaire X abritant une étoile à
neutrons (Shklovsky, 1967).
Uhuru, le premier satellite dédié à l’astronomie X lancé en 1970 (Giacconi et al., 1971), a
ensuite permis de faire des avancées considérables. Il a notamment permis de montrer que les
binaires X présentent une luminosité colossale (typiquement L ∼ 1037ergs−1 = 104 L) et que
le flux observé peut varier sur des échelles de temps inférieures à la seconde. Les mécanismes
physiques responsables d’un tel rayonnement sont donc nécessairement très énergétiques mais
doivent se produire dans des régions de petite taille, bien plus petite que la taille typique d’une
étoile.
A cette même époque, une source X de la constellation du Cygne (Cygnus X-1), découverte
en 1964 (Bowyer et al., 1965), a suscité beaucoup d’intérêt parmi les astrophysiciens. Des ob-
servations optiques (Kristian et al., 1971) et radio (Braes & Miley, 1971; Hjellming & Wade,
1971) avaient associé cette source X à une étoile supergéante de type OB, qui ne pouvait être
responsable de l’émission X observée. En 1971, Uhuru a pu mesurer les paramètres orbitaux du
système avec précision. Ces derniers ont révélé que la masse de l’étoile invisible 1 devait large-
1. au sens littéral, cet objet n’émet pas de lumière dans le visible.
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ment dépasser les 3M, ce qui a amené deux équipes indépendantes à annoncer la découverte
observationnelle du premier trou noir (Webster & Murdin, 1972; Bolton, 1972) (cf. Figure 1.1
pour une vue d’artiste).
1.1.2 Les objets compacts
Au cours des années 70, de plus en plus d’observations sont venues confirmer l’existence
des objets compacts, prédite auparavant par les théoriciens (Baade & Zwicky, 1934; Oppen-
heimer & Volkoff, 1939; Ruffini & Wheeler, 1971; Giacconi et al., 1971; Shipman, 1975). Par
définition, la masse de ces objets engendre une gravité tellement forte que dans leur voisinage
le temps et l’espace ne peuvent plus être décrits par la physique newtonienne ; ils constituent
donc des laboratoires naturels pour appréhender et étudier la physique relativiste. De manière
générique, les objets compacts de taille stellaire représentent le stade ultime de la vie des étoiles
classiques. Selon leur masse initiale, les étoiles peuvent donner naissance à trois types d’objets
compacts, à savoir les naines blanches, les étoiles à neutrons et les trous noirs. Moins com-
pactes, les naines blanches ne seront pas abordées ici, car les binaires à naine blanche, aussi
appelées variables cataclysmiques, sont une classe de sources à part entière dont les propriétés
sont différentes de celles des binaires X. Dans la suite, on distinguera donc seulement parmi
deux types d’objets compacts : les étoiles à neutrons et les trous noirs.
Lorsque l’accrétion se produit sur une étoile à neutrons, la matière accrétée s’accumule à
la surface de l’étoile. Ceci peut alors produire des chocs et/ou des explosions thermonucléaires
qui génèrent une composante d’émission supplémentaire, visible dans la courbe de lumière et
le spectre. Certaines étoiles à neutrons, appelées pulsars, émettent par ailleurs un faisceau de
rayons énergétiques extrêmement collimaté, en précession autour de l’axe de rotation de l’étoile.
Cette émission pulsée est très stable et permet la détermination de certains paramètres physiques
du système, tels la période des pulses (P), la variation de la période (P˙) ou encore l’intensité du
champ magnétique (B).
Les systèmes à trou noir, qui font l’objet principal de cette thèse, demeurent encore plus
mystérieux. Mathématiquement équivalents à une singularité de l’espace temps, ils sont phy-
siquement représentés par leur horizon qui correspond à la distance critique à la singularité
en-deçà de laquelle rien ne peut s’échapper de l’attraction de la masse du trou noir, même pas
les photons. Pour des trous noirs dépourvus de spin, le rayon où se situe l’horizon est appelé
rayon de Schwarzschild et s’écrit :
RG = 2GM/c2 (1.1)
avec G = 6.67× 10−11 la constante gravitationnelle, c = 3× 108 m s−1 la vitesse de la lumière
dans le vide et M la masse du trou noir en kg. En principe, la matière et l’énergie que les
trous noirs accrètent peuvent donc disparaître de l’autre coté de l’horizon sans aucune émission.
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Figure 1.2 – Vue d’artiste d’un système LMXB. Les sources GRS 1915+105 et GX 339–4 étudiées
aux Chapitres 5 et 6 font partie de cette classe d’objets.
Cependant, le moment angulaire de cette matière l’oblige à former un disque d’accrétion, qui,
par dissipation radiative de l’énergie accumulée, trahit la présence de l’ogre. Avec des masses
pouvant largement dépasser les 10 M, les trous noirs déforment l’espace-temps de telle sorte
que les effets relativistes peuvent devenir primordiaux. Ainsi, la présence d’une dernière orbite
stable, prédite par la relativité générale, peut avoir une influence déterminante sur les propriétés
du flot d’accrétion au voisinage d’un trou noir (cf. Section 2.2.1).
1.1.3 Les étoiles compagnon
Complices dans la production des radiations énergétiques, le rôle des étoiles compagnon
(aussi appelées étoiles secondaires ou donneurs) est évidemment de fournir de la matière à
l’objet compact. Ce rôle est important car les propriétés du donneur déterminent l’alimentation
du disque d’accrétion, et influencent donc l’émission du rayonnement X. Selon la masse de
l’étoile compagnon, on distingue entre les binaires X de faible masse (LMXB pour Low Mass X-
ray Binary) et celles de forte masse (HMXB pour High Mass X-ray Binary). Cette classification
est motivée par le fait que les mécanismes physiques à l’origine du transfert de matière sont
différents dans les deux cas.
Dans les LMXB, l’étoile compagnon est de type spectral tardif (F à K) avec une masse
autour de 1M. L’objet compact est assez proche, la séparation a de la binaire étant générale-
ment inférieure à 1011 cm i.e. ∼ 1.5R. Du fait de cette proximité, le donneur remplit son lobe
de Roche (i.e. la région de l’espace où une particule en orbite reste gravitationnellement liée à
l’étoile) et la matière qui déborde est naturellement entrainée vers l’objet compact (cf. Figure
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1.2 pour une vue d’artiste). Comme cette matière possède un moment cinétique L non nul, elle
se met en orbite autour de l’objet compact au rayon de circularisation Rcirc = L2/GM, qui définit
ainsi le bord externe du disque d’accrétion. On dénombre aujourd’hui environ 190 LMXB (Liu
et al., 2007).
Dans les HMXB, en revanche, le donneur est une jeune étoile très massive (de type O ou
B), dont la masse peut dépasser les 20 M. La période orbitale de ces systèmes est plus longue
(typiquement quelques dizaines de jours) suite à un écartement plus important des objets. Dans
ce cas, l’enveloppe gazeuse du donneur ne remplit plus son lobe de Roche mais l’étoile perd de
la matière par un vent important (cf. Figure 1.1). Une partie de ce vent est alors capturée par
l’objet compact et peut former un petit disque d’accrétion lors de sa chute. La dernière version
du catalogue de Liu et al. (2006) fait état de 114 HMXB.
L’étude de l’étoile secondaire permet d’estimer la masse de l’objet compact. En effet, la








avec Porb la période orbitale de la binaire, K2 la demi-amplitude de la courbe de vitesse radiale
de l’étoile compagnon, q = M1/M2 et i l’angle d’inclinaison du système par rapport à la ligne
de visée. La détermination de la période orbitale et de la courbe de vitesse radiale permet donc
de dériver la masse de l’objet compact M1. Si cette dernière dépasse 3.5 M, il s’agit d’un trou
noir. En effet, l’objet est trop massif pour être une étoile à neutrons. L’estimation de la masse
constitue le seul moyen formel pour identifier un trou noir.
1.2 L’accrétion : principes de base
Alors que nous venons de voir qu’il existe différentes sous-classes de binaires X, toutes sont
gouvernées par un même mécanisme physique : l’accrétion de matière sur la masse centrale. En
effet, c’est grâce à ce mécanisme que toutes ces sources brillent plus de mille fois plus forts que
le Soleil, et c’est donc lui qui fait office de dénominateur commun dans leur étude. Dans cette
section, nous allons évoquer les principales propriétés physiques de l’accrétion, telles qu’elles
sont admises aujourd’hui.
1.2.1 Une source d’énergie colossale
Pour pouvoir briller en rayons X, les systèmes accrétants doivent disposer d’un réservoir
important d’énergie. Il est alors naturel de s’interroger sur l’origine de cette énergie.
Lorsque le gaz de l’étoile tombe dans le puits de potentiel de l’objet compact, il perd de
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Astre Trou noira Etoile à neutrons Naine blanche Soleil Terre
Ξ 1 0.15 5×10−4 5×10−7 1×10−9
Table 1.1 – Valeurs typiques du paramètre de compacité pour différents astres. aLe rayon d’un
trou noir est une notion délicate et dépend notamment de la métrique choisie pour décrire l’espace-
temps. Par convention, on utilise la métrique de Schwarzschild où l’on a simplement Ξ = 1 (cf.
Equation (1.1)).
l’énergie gravitationnelle et gagne de l’énergie cinétique. Pour un objet compact de masse M,
si une masse de gaz m˙ est accrétée par seconde depuis l’infini jusqu’à une distance R du centre





Puisque la conversion d’énergie potentielle en rayonnement n’est pas nécessairement totale,
cette quantité correspond à la limite supérieure de la luminosité du flot d’accrétion :
Lmaxacc = ∂tΦ = Ξm˙c
2 (1.4)





L’intensité maximale de chaque source ne dépend donc non seulement du taux d’accrétion m˙,
mais aussi de la compacité de l’objet accrétant. Plus ce dernier est compact, plus le système
pourra libérer de l’énergie sous forme de rayonnement et donc plus le processus d’accrétion
sera dit efficace.
Pour un trou noir, la situation est néanmoins plus complexe. En principe, Ξ = 1 et l’accrétion
sur un trou noir devrait donc être la plus efficace. Seulement, comme ces objets n’ont pas de
surface physique, une partie de la matière peut disparaître sans que son énergie cinétique ne soit
libérée sous une autre forme. Pour prendre en compte ce phénomène, on définit alors une effica-
cité spécifique η telle que Lmaxacc = ηm˙c
2. Shapiro & Teukolsky (1983) ont montré que l’accrétion
est plus efficace pour un trou noir en rotation rapide (η ∼ 0.4) que pour un trou noir statique
(η ∼ 0.06). En moyenne, un système binaire à trou noir est ainsi une centrale énergétique aussi
efficace qu’un système à étoile à neutrons (cf. Table 1.1), d’où leurs propriétés similaires.
En comparaison, l’accrétion sur des objets non compacts est totalement inefficace. En parti-
culier, l’accrétion sur la Terre est extrêmement faible. C’est pourtant une source d’énergie que
l’on connaît bien : lorsque de l’eau chute de la hauteur d’un barrage dans une usine hydro-
électrique, elle "s’accrète" sur Terre. Notre planète n’étant pas compacte, cette énergie peut
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suffire à éclairer nos maisons, mais certainement pas à briller comme une binaire X. De même,
les rares autres moyens que l’on connaît pour produire de l’énergie, à savoir les réactions chi-
miques et nucléaires, sont très peu efficaces : l’efficacité de la combustion d’hydrocarbures est
toujours inférieure à 5×10−10 et celle de la fission nucléaire de l’ordre de 0.7 %. Par conséquent,
l’accrétion sur un trou noir ou une étoile à neutrons constitue le mécanisme le plus efficace que
l’on connaisse pour libérer de l’énergie.
1.2.2 La limite d’Eddington
Comme nous venons de le voir, la luminosité émise par les binaires X est proportionnelle au
taux d’accrétion m˙. Ce régime a pourtant une limite, appelée la limite d’Eddington. En effet,
si l’accrétion devient trop importante, la luminosité devient telle que la pression de radiation
qu’elle exerce sur la matière peut contrebalancer la force gravitationnelle. Le régime devient
alors instable et la gravitation n’est plus en mesure d’acheminer la matière vers l’objet compact,
si bien que accrétion et luminosité saturent. Le seuil en luminosité pour lequel cette situation
est atteinte dépend de la masse de l’objet compact et peut être estimé par la formule approchée :





1.2.3 Le problème du moment cinétique
L’idée d’une accrétion lente et progressive où la matière spirale jusqu’à tomber sur l’objet
compact peut sembler assez intuitive. Pourtant, la situation est moins évidente qu’il n’y paraît.
On sait par exemple que des particules individuelles dans un champ de pesanteur peuvent orbiter
autour de la masse centrale sans jamais tomber, comme le fait en première approximation la
Lune autour de la Terre. La gravitation à elle seule ne permet donc pas d’accréter de la matière
car cette dernière conserve son moment cinétique. Il faut donc un mécanisme supplémentaire
qui soit capable de dissiper ce moment cinétique. L’identification de l’origine physique de ce
mécanisme représente une étape importante dans l’interprétation théorique de l’accrétion et
nous amène à nous y intéresser plus en détail.
1.3 Le disque d’accrétion
La structure exacte du flot d’accrétion dépend de nombreux paramètres. En effet, à part la
force gravitationnelle exercée par l’objet compact, la matière est sensible à la pression thermique
du gaz, aux transferts de chaleur, aux contraintes visqueuses, à la pression de radiation, à la
photo-ionisation ainsi qu’au champ magnétique local.
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Cependant, en première approximation, la gravité est dominante et les autres forces peuvent
être considérées comme de faibles perturbations. Dans ce cas, le flot d’accrétion prend la forme
d’un disque fin, où la matière tourne sur des orbites quasi-circulaires à la vitesse kelplérienne :
vK ∝ r−1/2. (1.7)
Le temps dynamique caractéristique du disque au rayon r est alors déterminé par l’inverse de la











La pression, supposée faible devant la gravité, influence l’équilibre vertical et induit une épais-
seur du disque h, faible devant le rayon caractéristique r. De même, les forces qui permettent
d’évacuer le moment cinétique, quelles qu’elles soient, sont supposées faibles de sorte que la
vitesse d’accrétion est petite devant la vitesse orbitale, i.e. vr << vK. Dans ces conditions, le
régime d’accrétion porte le nom de régime de disque mince.
1.3.1 Le disque α
Même si le régime de disque mince décrit grossièrement la structure du flot, il ne résout
pas pour autant la question de l’origine physique de l’accrétion. En effet, comme mentionné
plus haut, il est nécessaire d’invoquer un mécanisme physique capable de dissiper le moment
cinétique de la matière. Dans leur article de référence, Shakura & Sunyaev (1973) ont proposé
une approche à ce problème qui s’est imposée comme modèle standard des disques d’accrétion.
Ce modèle, appelé le modèle du disque α, est basé sur la viscosité du gaz accrété. En effet, un
disque mince dont chaque anneau évolue à vitesse Keplérienne présente une rotation différen-
tielle. La viscosité de la matière entraîne alors des contraintes de cisaillement qui provoquent
un transfert radial du moment cinétique de l’intérieur vers l’extérieur.
Par ailleurs, le même processus permet d’expliquer l’émission du rayonnement. En effet,
la friction visqueuse entre deux anneaux voisins convertit l’énergie gravitationnelle en chaleur,
qui sera ensuite dissipée localement. En supposant que les contraintes de cisaillement sont pro-
portionnelles à la pression totale, i.e. trφ = α(Pgaz + Prad) (d’où le nom du modèle), Shakura
& Sunyaev ont montré qu’à l’ordre zéro, le spectre d’émission du disque peut être décrit de
manière phénoménologique. Géométriquement mince mais optiquement épais, le disque α est
localement à l’équilibre thermodynamique et émet donc un spectre de corps noir, dont la tem-
pérature dépend du rayon :
T (r) ∝ ( r
R0
)−3/4. (1.9)
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Figure 1.3 – Spectres typiques de l’émission du disque d’accrétion, ajustés avec un modèle de
corps noir multi-couleur (figure tirée de Zdziarski et al. (2004)). Le spectre 1 correspond à un
état ultra-mou de GX 339–4 (cf. Chapitre 6). Le spectre 2 montre un état mou très brillant de
GRS 1915+105 (cf. Chapitre 5). Les spectres 3 et 4 correspondent aussi à des états ultra-mous et
proviennent respectivement de XTE J1550–564 et de Cygnus X-3.
L’émission totale intégrée sur tout le disque est alors une somme de spectres de corps noirs de
différentes températures, appelée spectre de corps noir multi-couleur (Mitsuda et al., 1984).
Malgré sa simplicité, ce modèle a apporté une avancée importante car il permet d’expliquer
avec précision certains aspects observationnels des binaires X. En particulier, les spectres les
plus brillants sont souvent dominés par une composante thermique qui peut être correctement
ajustée par un modèle de disque multi-couleur (cf. Figure 1.3). Cette composante du spectre est
appelée la composante molle, car l’énergie caractéristique de cette émission est relativement
basse, de l’ordre de quelques keV.
Néanmoins, le modèle α a ses limites. Il prédit notamment un disque stable dont l’émission
est stationnaire, ce qui n’est pas en accord avec les observations des binaires X. Par ailleurs,
outre le rayonnement thermique du disque, le spectre d’émission des binaires X comporte sys-
tématiquement une composante plus énergétique (>20 keV), qui ne peut s’expliquer dans le
cadre du modèle α. Cet aspect, primordial pour l’étude présentée ici, sera abordé en détail dans
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Figure 1.4 – Courbes de lumière ASM (1.2 – 12 keV) pour des systèmes HMXB à trou noir.
Malgré la variabilité du flux, ces systèmes montrent une émission sans interruption ; il s’agit de
sources persistantes. La figure nous a été transmise par C. Done.
le chapitre suivant.
1.3.2 Stabilité du disque d’accrétion
Le suivi temporel des binaires X a révélé qu’elles sont fortement variables. Le flux mesuré
peut varier de plus d’un facteur 10 sur des échelles de temps très diverses, de l’ordre de quelques
millisecondes à plusieurs mois. Il a donc fallu généraliser le modèle du disque α afin d’expliquer
les propriétés observées. Un certain nombre d’instabilités, plus ou moins complexes, peuvent
en effet se produire au sein du disque d’accrétion. Ici, nous allons mentionner la plus simple, à
savoir l’instabilité liée à l’ionization de l’hydrogène atomique, qui permet d’expliquer déjà bon
nombre de phénomènes.
Pour un système donné, le taux d’accrétion m˙ régule grossièrement le chauffage visqueux
du disque, et donc la température à un rayon donné. Supposons maintenant que le bord externe
du disque soit juste assez chaud pour que l’hydrogène soit complètement ionisé. Une légère
baisse du taux d’accrétion peut alors provoquer la recombinaison des noyaux, ce qui refroidit le
disque davantage. Plus le disque devient froid, plus le taux d’accrétion diminue et le phénomène
s’emballe. Une vague de refroidissement est ainsi propagée vers les régions internes qui peut
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porter l’ensemble de l’hydrogène du disque à l’état neutre et diminuer considérablement son
émission X. Cependant, lors de cette propagation, le rayonnement des régions chaudes internes
freine l’expansion du refroidissement et conduit in fine à une décroissance exponentielle de la
luminosité de la source. De manière réciproque, une fois que le disque est neutre et froid, une in-
stabilité locale peut conduire à l’ionization des régions internes, ce qui provoque le phénomène
inverse, jusqu’à aboutir à nouveau à un disque chaud et complètement ionisé. Notons que le pro-
cessus de chauffage n’est pas freiné et cette phase de croissance de l’émission X est donc très
rapide. Pour beaucoup de sources transitoires, ce scénario est en accord avec les observations
(cf. l’article de revue de Done et al., 2007).
D’autres phénomènes observationnels peuvent s’expliquer par ce mécanisme. Par exemple,
pour les systèmes contenant un trou noir, le comportement temporel à long terme de l’émis-
sion X/γ diffère en fonction de la nature de l’étoile compagnon. En effet, pour un trou noir de
masse M donnée, un compagnon de forte masse implique un taux d’accrétion plus important
qu’un compagnon de faible masse, ce qui entraine une température du disque d’accrétion plus
élevée. En conséquence, le bord externe du disque est généralement assez chaud pour maintenir
l’hydrogène complètement ionisé, ce qui conduit à un disque stable et donc une émission per-
sistante 2. Ainsi, toutes les binaires à trou noir persistantes ont un compagnon de forte masse
(cf. Figure 1.6). En revanche, toutes les LMXB à trou noir 3 sont des sources transitoires, c’est
à dire qu’elles montrent des alternances entre périodes de forte activité et des périodes où leur
émission n’est plus détectée par les télescopes X. Les échelles de temps caractéristiques de cette
alternance sont pourtant très variables (cf. Figure 1.5).
Une instabilité d’un autre type, liée à la pression de radiation, est également attendue dans
les disques d’accrétion. D’après le modèle α classique, cette instabilité devrait se produire dès
que la luminosité du disque dépasse 0.6 % de LEdd. Or, les observations ont révélé que cette
prédiction est fausse (Honma et al., 1991; Szuszkiewicz & Miller, 2001; Merloni & Nayakshin,
2006), puisque l’émission de certaines sources est stable même au-delà de 10 % de LEdd. Ceci
montre à nouveau que la modélisation phénoménologique de Shakura & Sunyaev a ses limites
et que les contraintes de cisaillement doivent être décrites de manière plus nuancée. Plus de
détails par rapport à ces aspects nous éloigneraient trop du sujet principal et le lecteur intéressé
pourra se référer à Stella & Rosner (1984); Kato et al. (1998); Merloni (2003) pour le côté
théorique et à Fender & Belloni (2004) ainsi qu’à Done et al. (2004) pour la mise en évidence
de ce type d’instabilité sur une source particulière, GRS 1915+105 (l’étude du comportement à
haute énergie de cette source sera présentée au Chapitre 5).
2. au sens où l’émission X/γ ne "s’éteint" jamais, même si le flux observé est variable
3. certaines sources montrent néanmoins des comportements singuliers, comme notamment GRS 1915+105
(cf. Chapitre 5).
16 CHAPITRE 1. LES BINAIRES X
Figure 1.5 – Courbes de lumière ASM (1.2 – 12 keV) pour des systèmes LMXB à trou noir. Toutes
ces sources montrent des épisodes de forte activité suivi de périodes où elles ne sont plus détectées,
définissant ainsi la classe des sources transitoires. La figure nous a été transmise par C. Done.
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Figure 1.6 – Suite de la Figure 1.5.
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1.3.3 La variabilité rapide
Outre la variabilité à long terme, les binaires X montrent des variations de flux très rapides,
sur des échelles de temps variant entre plusieurs centaines de secondes et quelques millise-
condes (van der Klis, 1989). Ces dernières peuvent être de nature apériodique (phénomène ap-
pelé flickering) ou quasi-periodique (QPO pour Quasi-Periodic Oscillation). La découverte de
variations apériodiques de hautes fréquences (de l’ordre du kHz) dans Cygnus X-1 (Oda et al.,
1971) avait conduit à considérer celles-ci comme une signature d’un système binaire à trou noir.
Cependant, de telles variations furent plus tard observées dans des systèmes abritant une étoile à
neutrons, ce qui écartait cette hypothèse (van der Klis, 1994). Réciproquement, les QPO furent
d’abord considérés comme étant caractéristiques des étoiles à neutrons (Lewin et al., 1988),
mais les spectres de puissance de certains candidats trou noir tel GX 339–4 (Grebenev et al.,
1991) et Cygnus X-1 (Vikhlinin et al., 1994) révélaient à leur tour de tels phénomènes. La va-
riabilité rapide semble donc être une propriété générale des binaires X et l’on soupçonne que les
oscillations du flux sont produites par les régions internes du disque d’accrétion. En revanche,
le mécanisme physique qui donne naissance à ces phénomènes reste inconnu et la communauté
ne dispose pas de modèle satisfaisant pouvant expliquer les QPO.
Les observations réalisées dans le domaine temporel, notamment avec EXOSAT, Ginga et
RXTE/PCA ont néanmoins permis des caractérisations assez précises des phénomènes obser-
vés. En particulier on a pu mettre en évidence une corrélation étroite entre l’état de variabilité
rapide et l’état spectral des sources (cf. van der Klis, 2004, pour un article de revue). Pour une
étoile à neutrons, les fréquences des QPO observées sont généralement plus élevées que pour les
trous noirs (Sunyaev & Revnivtsev, 2000). Ceci peut être relié au fait que le temps dynamique
caractéristique du disque d’accrétion tdyn (cf. Equation (1.8)), qui traduit la compacité régnant
à proximité de l’objet compact, est plus petit pour des objets plus massifs. Ainsi, l’étude des
variabilités temporelles rapides permet un sondage des régions les plus proches de l’objet com-
pact et peut apporter des contraintes sur les constantes dynamiques et les modèles d’accrétion
(Stella, 1988). Néanmoins, ces aspects ne seront pas davantage développés dans ce manuscrit et
nous renvoyons le lecteur intéressé à van der Klis (2004).
1.4 Les éjections de matière
Lors de l’accrétion sur un objet compact, le flot de matière ne se limite pas à un disque
qui achemine le gaz vers la masse centrale. En effet, des observations dans le domaine radio
ont révélé que les binaires X (surtout les systèmes à trou noir) peuvent éjecter de la matière
sous forme de jets perpendiculaires au plan du disque. Sur des échelles spatiales beaucoup plus
grandes, le même phénomène est observé dans les noyaux actifs de galaxie, ce qui indique que
les liens entre accrétion et éjection sont probablement universels (Merloni, 2003; Falcke et al.,
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Dans les binaires X, on observe deux types d’éjections de matière : les jets persistants,
compacts et auto-absorbés, généralement associés aux états durs (voir le Chapitre 2 pour la
définition des états spectraux) et les éjections plutôt discrètes de matière optiquement mince
qui se produisent lors de certaines transitions d’état. L’étude des jets et de la connexion entre
accrétion et éjection est fondamentale pour la compréhension des systèmes accrétants, mais
dépasse le cadre de ce travail de thèse. Nous référons le lecteur intéressé à une publication
récente de Markoff (2010), qui passe en revue les résultats importants de ce domaine.
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Chapitre 2
Emission haute énergie des binaires X
Dans ce chapitre seront présentées les propriétés spectrales de l’émission X/γ des binaires
X. Nous allons porter un intérêt particulier au caractère variable et complexe de l’émission à
haute énergie (>20 keV) ainsi qu’aux principaux scénarios capables d’expliquer les phénomènes
observés.
2.1 La distribution spectrale du rayonnement
Les courbes de lumière en rayons X ont montré que le comportement temporel des binaires
X peut être modélisé (en première approximation) par un disque α. Pourtant, à lui seul, ce
modèle ne permet pas d’expliquer leur comportement spectral. En effet, les premiers télescopes
X-dur ont révélé que le spectre des binaires X s’étend au-delà de 20 keV et présente une forme
clairement incompatible avec un rayonnement purement thermique (p.ex. Lightman & Shapiro,
1975). Une extension du scénario canonique était donc nécessaire. Intrigués par la variabilité
temporelle et spectrale du rayonnement observé, les chercheurs ont proposé de nombreuses
interprétations de l’émission haute énergie, si bien qu’il est difficile d’en donner l’historique
exhaustif. Un certain paradigme s’est pourtant imposé au fil des années, dont les détails seront
présentés dans ce chapitre.
2.1.1 La composante en loi de puissance
Depuis les premières observations de Cygnus X-1, il est connu que la distribution spectrale
de l’émission haute énergie des binaires X comporte une composante supplémentaire au disque,
plus énergétique, qui par moment peut complètement dominer le spectre total. En première
approximation, cette composante peut être modélisée par une distribution en loi de puissance
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 1 pour E < Ece− E−EcE f pour E > Ec (2.1)
Γ est l’indice de photon (souvent appelé la "pente" du spectre), Ec représente l’énergie de cou-
pure et E f donne l’énergie à laquelle le flux de la loi de puissance est pliée (folded en anglais).
Remarquons que dans certains états spectraux (cf. Section suivante) la coupure à haute énergie
semble être absente, pour le moins elle est non-détectable.
L’interprétation la plus courante de cette émission en loi de puissance, proposée à l’origine
par Shakura & Sunyaev (1973), évoque la présence d’un gaz d’électrons chauds (de distribution
quasi-Maxwellienne) qui transfèrent une partie de leur énergie aux photons du disque par diffu-
sion Compton inverse (Thorne & Price, 1975; Shapiro et al., 1976; Sunyaev & Titarchuk, 1980).
Ce mécanisme permet de produire des photons énergétiques à condition que le gaz se situe as-
sez proche de l’objet compact, définissant ainsi une zone appelée la couronne 1. Même si dif-
férentes interprétations existent (e.g. Markoff et al., 2001), la majeure partie de la communauté
s’accorde aujourd’hui à dire que la composante en loi de puissance est produite par Compto-
nisation. Néanmoins, beaucoup de questions restent ouvertes (cf. Chapitre 3). En particulier,
la nature, la géométrie et les mécanismes de chauffage de la couronne sont sujet à débats. Ces
débats, qui représentent une motivation majeure pour cette thèse, sont principalement alimentés
par la variabilité spectrale observée dans les binaires X.
2.1.2 Les états spectraux
Dès le début des années 70, les observations ont mis en évidence que le spectre des binaires
X est loin d’être constant. Toutefois, certains motifs spectraux sont observés de manière ré-
currente, permettant ainsi une classification phénoménologique de l’état des sources. Les deux
composantes introduites plus haut, à savoir une émission corps noir multi-couleur (cf. Section
1.3.1) et une loi de puissance (cf. section 2.1.1), permettent de modéliser qualitativement les
différents états spectraux. L’importance relative des deux composantes, la température du bord
interne du disque multi-couleur, la pente de la loi de puissance et l’énergie où se situe la coupure
sont suffisants pour caractériser à peu près toutes les situations (cf. Figures 2.1 et 2.2). Dans la
littérature, on distingue généralement 5 états bien identifiés. Même si certains détails peuvent
légèrement varier selon les auteurs (Tanaka & Lewin, 1995; McClintock & Remillard, 2003),
ces états sont usuellement définis par les propriétés suivantes :
1. Ce terme, qui a été introduit par analogie du milieu en question avec l’environnement solaire, n’est finalement
pas très adapté et a parfois été source de confusion.
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Figure 2.1 – Représentation schématique d’une binaire X. L’étoile compagnon, qui constitue la
source de matière accrétée, émet un spectre de nature thermique qui pique dans le domaine infra-
rouge, visible ou ultra violet selon la masse de l’étoile. Le flot de matière s’enroule en un disque
d’accrétion produisant un spectre de nature thermique dans le domaine des rayons X-mou. En X-
dur, on observe une composante en loi de puissance, généralement associée au processus Compton
inverse. Cette composante suggère donc la présence de particules énergétiques dans l’environne-
ment proche de l’objet compact. La figure est tirée de la thèse de J. Rodriguez (2002).
L’état quiescent
Cet état est propre aux sources transitoires et caractérise les périodes entre deux éruptions
successives. La luminosité dans cet état est extrêmement basse (< 10−6LEdd) et la composante
thermique quasi inexistante. La composante en loi de puissance est faible et présente une pente
relativement dure (Γ ∼ 1.5−2.1).
L’état dur
Cet état, anciennement appelé l’état bas, présente une luminosité X (1 keV – 10 keV) plu-
tôt faible et un spectre dominé par la composante en loi de puissance. L’indice de photon est
faible (Γ ∼ 1.4− 2.0) : on dit que le spectre est dur car le flux d’énergie (en unité ν fν) pique
dans le domaine X-dur, typiquement aux alentours de 100 keV. A haute énergie, le spectre pré-
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sente généralement une coupure exponentielle, caractéristique de la température du plasma où
le rayonnement est produit. L’émission de corps noir, en revanche, représente moins de 20% du
flux et la température du disque est froide : kBT < 0.5 keV (T < 6×105 K). En radio, on observe
souvent les signatures d’un jet compact et continu de matière.
L’état intermédaire
Dans l’état intermédiaire, la composante thermique a gagné en importance par rapport à
l’état dur et sa luminosité est désormais comparable à celle de la composante en loi de puissance
(. 50%). Le spectre à haute énergie est moins dur (Γ& 2.0) et la température interne du disque
d’accrétion est plus chaude (kBT ∼ 0.5 − 1 keV). Cet état est généralement observé lors de
transitions entre l’état dur et l’état mou.
L’état mou
Cet état, anciennement appelé l’état haut, représente avec l’état dur les deux états prin-
cipaux, dits canoniques. Il est défini par une émission corps-noir qui domine largement le
spectre avec plus de 75% du flux ; le spectre à basse énergie ressemble à celui prédit par le
modèle α de Shakura & Sunyaev avec une température du bord interne du disque de l’ordre de
(kBT ∼ 0.8−1.5 keV). La composante en loi de puissance, en revanche, est faible avec une pente
typique de Γ ∼ 2− 2.5, et ne présente généralement pas de coupure à haute énergie détectable.
Sur certaines sources fortes, la loi de puissance est observée jusqu’au-delà du MeV.
L’état très intense
Par son motif spectral, cet état ressemble à l’état intermédiaire. Néanmoins, tout y est plus
violent : le flux total est très élevé (souvent proche de la limite d’Eddington) et l’on observe
simultanément un disque chaud (kBT ∼ 2 keV) et une forte émission en loi de puissance, souvent
très molle (Γ& 2.5).
2.2 Les modèles standard
Dans cette section, nous allons d’abord présenter les modèles usuels qui permettent de cor-
rectement reproduire les états individuels. Ensuite, nous décrirons comment des changements
de géométrie sont capables d’expliquer la phénoménologie des transitions spectrales. Enfin nous
mentionnerons aussi les alternatives au paradigme standard, notamment pour expliquer l’état le
plus intriguant : l’état dur.
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Figure 2.2 – Illustration des différents états spectraux exhibées par une même source, ici XTE
J1550–564. Dans le texte, nous n’avons pas distingué l’état ultra-mou, le considérant comme un
cas extrême de l’état mou. La figure est prise de Zdziarski et al. (2004).
2.2.1 La couronne du disque d’accrétion
Le modèle de la couronne du disque d’accrétion (abrégé ADC pour Accretion Disk Corona
en anglais) a permis d’expliquer toutes les propriétés observationnelles de l’état mou et semble
aujourd’hui admis par une large majorité de la communauté. Ce modèle est basé sur un disque
d’accrétion de type α qui s’étend jusqu’à la dernière orbite stable (souvent appelée ISCO pour
Innermost Stable Circular Orbit). L’existence de cette orbite est une prédiction directe de la
relativité générale, qui stipule que pour un rayon inférieur à une valeur critique, l’équation
de mouvement d’une particule autour d’un trou noir n’a plus de solution stable. Au-delà de
cette limite le flot de matière présente un mouvement de quasi chute libre sur la masse centrale
(converging inflow, Laurent & Titarchuk 1999). Le bord interne du disque d’accrétion étant
ainsi très proche du trou noir, le disque est chaud (kBT & 1.0 keV) et son émission thermique
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est importante.
Pour rendre compte de la loi de puissance observée à plus haute énergie, il a été proposé
qu’une partie de la puissance d’accrétion est susceptible d’être transportée hors du disque pour
être dissipée dans un milieu optiquement mince. En effet, si le flot est magnétisé, la flottabilité
du champ magnétique peut extraire l’énergie du disque et la libérer ailleurs, par reconnexion
magnétique (Liang & Price, 1977; Galeev et al., 1979). Les zones où l’énergie est dissipée
subissent alors des chocs de type Fermi, capables d’accélérer des électrons jusqu’à des éner-
gies relativistes (Miller & Stone, 2000; Hirose et al., 2006). Les régions où les particules sont
accélérées forment des régions dites "actives", dont l’ensemble définit l’ADC. La population
d’électrons non-thermiques de la couronne interagit avec le rayonnement thermique du disque
et transfère ainsi de l’énergie aux photons. Ce processus, appelé Comptonisation non-thermique,
est capable d’expliquer avec précision la loi de puissance de pente Γ∼ 2.0−2.5 observée au delà
de 10 keV dans l’état mou.
2.2.2 Flot d’accrétion optiquement mince
Un disque de type Shakura-Sunyaev est optiquement épais, ce qui garantit un couplage ef-
ficace entre matière et rayonnement, et donc une thermalisation quasi totale de l’énergie. Or,
un tel modèle n’est pas capable d’expliquer l’état dur car il ne permet pas de produire une loi
de puissance à pente dure (Γ ∼ 1.4− 2.0) qui domine le spectre. Une solution à ce problème
consiste à imaginer que dans l’état dur, les propriétés physiques du flot d’accrétion changent à
partir d’une certaine proximité à l’objet compact. En effet, lorsque le taux d’accrétion et donc la
densité de particules sont faibles, le milieu interne peut devenir transparent par rapport aux inter-
actions électron-photon. Ceci implique que le couplage entre protons et électrons devient faible
aussi (p.ex. Stepney & Guilbert, 1983) et la thermalisation du plasma finit par être plus lente
que la vitesse d’accrétion. Comme l’énergie gravtitationnelle est proportionnelle à la masse, les
mécanismes de chauffage chauffent préférentiellement les protons, tandis que seul les électrons
perdent rapidement leur énergie par rayonnement (Shapiro et al., 1976). A l’équilibre, un tel mi-
lieu comporte ainsi des particules à deux températures différentes : une population de protons
chauds (typiquement 1011 K) et une population d’électrons plus froids (de l’ordre de 108−9 K).
A cause de la température élevée des protons, le flot possède une hauteur d’échelle importante
et les forces de pression contribuent à contrebalancer la gravité.
Ainsi, d’un point de vue radiatif, un milieu à deux températures est peu efficace. En effet,
seulement une faible fraction de l’énergie d’accrétion est transférée aux électrons par collisions,
énergie qui est ensuite dissipée par rayonnement inverse Compton, rayonnement bremsstrahlung
et rayonnement cyclo-synchrotron, l’importance relative des différents processus dépendant des
propriétés du milieu. Un tel modèle, proposé à l’origine par Shapiro et al. (1976), est en principe
capable de reproduire la forme spectrale observée dans l’état dur.
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Pourtant, Pringle (1976) et Piran (1978) ont réalisé assez vite que cette solution était ther-
miquement instable. En effet, une faible augmentation de la température des ions provoque une
augmentation de la température des électrons alors que le refroidissement par rayonnement de
ces derniers reste constant. Les interactions Coulomb entre électrons et protons deviennent alors
de moins en moins efficaces et le chauffage des ions s’emballe. Le modèle de plasma géométri-
quement épais, optiquement mince et à deux températures représente néanmoins la base d’une
série de solutions stables, capables d’expliquer qualitativement la phénoménologie de l’état dur
des binaires X : les ADAFs.
Les ADAFs
La solution proposée par Shapiro et al. (1976) ne prenait pas en compte l’advection de
la matière, dont l’impact sur la structure et la stabilité du milieu dynamique peut être capitale
(Ichimaru, 1977; Rees et al., 1982). Conscient de cette situation, Narayan & Yi (1994, 1995) ont
élaboré un modèle de flot d’accrétion optiquement mince qui est régi par advection : le modèle
ADAF (pour Advection Dominated Accretion Flow, voir aussi Abramowicz et al. 1995). Dans
ce type de solution, une très faible fraction de l’énergie thermique acquise par les particules est
dissipée par rayonnement, le reste étant advectée vers la masse centrale. Ce modèle est natu-
rellement convectif et correspond à des taux d’accrétion très faibles (m˙ < 0.01m˙Edd) (Narayan
& Yi, 1994; Igumenshchev et al., 1996). Pour que les ions s’accrètent sans libérer leur éner-
gie, il faut qu’ils tombent très rapidement sur l’objet compact, typiquement avec une vitesse de
l’ordre du dixième de la vitesse de chute libre. La perte d’énergie des ions est alors dominée par
le refroidissement advectif plutôt que par les interactions Coulomb. Ceci conduit à une solution
stable car les pertes par advection sont proportionnelles à la température des protons.
Alors que les ADAFs ont principalement été développés pour décrire le rayonnement des
noyaux actifs de galaxie, ils ont permis d’expliquer qualitativement l’état dur ainsi que la fai-
blesse relative de l’émission haute énergie des binaires à trou noir par rapport aux binaires à
étoile à neutrons dans les états quiescents (Narayan et al., 1997).
D’autres types de flots dominés par advection ont été proposés : les LHAF (Luminous Hot
Accretion Flows, Yuan 2001), qui possèdent une structure similaire aux ADAFs mais restent
stables pour des luminosités plus importantes (< 0.1LEdd), les ADIOS (Advection Domianted
Inflow Outflow Solution, Blandford & Begelman (1999)) dont la particularité est une perte de
matière par vent, les MDAF (Magnetically Dominated Accretion Flow, Meier (2005)) où la dy-
namique du flot est dominée par le champ magnétique et les JDAF (Jet Dominated Accretion
Flow, Falcke et al. (2004)) qui prennent en compte la présence d’un jet. Ces solutions ne se-
ront pas davantage détaillées ici et le lecteur intéressé est invité à se référer aux publications
associées.
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Figure 2.3 – Modèle standard pour les transitions spectrales (figure adaptée de Esin et al. (1997) et
Fender et al. (1999) et tirée de la thèse de J. Rodriguez (2002)). L’échelle verticale est graduée en
unités de m˙Edd. La géométrie sphérique de la couronne est un choix purement arbitraire. La seule
information sûre au sujet de la couronne provient de l’observation d’un rayonnement X-dur que
l’on attribue usuellement à une population d’électrons relativistes.
2.2.3 Les transitions spectrales
Depuis le début des années 2000, un paradigme visant à expliquer les transitions spectrales
s’est petit à petit imposé. Ce dernier suppose un changement de la géométrie du flot en fonction
du taux d’accrétion. De nombreux travaux ont été consacrés à cet aspect et l’on citera notamment
Esin et al. (1997) ainsi que Done et al. (2007) pour une synthèse relativement récente (cf. Figure
2.3).
D’après ce paradigme, lorsque le taux d’accrétion est très faible, le bord interne du disque se
situe loin de l’objet compact (> 100RG). Le disque est géométriquement mince et optiquement
épais et n’émet pratiquement pas en rayons X à cause de sa basse température. En deçà d’un
certain rayon, le flot d’accrétion change de nature et le disque est remplacé par une couronne
géométriquement épaisse et optiquement mince, de type ADAF. Les électrons chauds de la
couronne produisent l’émission en loi de puissance en perdant leur énergie par rayonnement
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Figure 2.4 – Explication des différents états spectraux à l’aide du Jet Emitting Disk model (JED),
proposé par Ferreira et al. (2006) dont nous avons tiré la figure. Ce modèle comprend (1) un
disque d’accrétion standard qui s’étend jusqu’au rayon de transition rJ, (2) un disque magnétisé
dans les régions définis par r . rJ couplé à (3) un jet non-relativiste et auto-collimaté. Lorsque les
conditions physiques permettent la création de paires, le modèle comprend en plus (4) un faisceau
central de paires ultra-relativistes.
Compton. De manière qualitative et souvent quantitative 2, ceci explique la phénoménologie
des états quiescents et durs.
A mesure que le taux d’accrétion augmente, le bord interne du disque se rapproche du centre
de masse et le disque devient de plus en plus chaud. La partie thermique du spectre gagne en
importance et de plus en plus de photons du disque contribuent à refroidir la couronne. Ceci
reproduit bien les états intermédiaires observés lors des transitions entre l’état dur et l’état mou,
à savoir une émission corps noir de plus en plus chaude et une loi de puissance dont la pente
devient graduellement plus molle (cf. Figure 2.3).
Lorsque le bord interne du disque a atteint la dernière orbite stable, la transition spectrale est
achevée et la source se trouve dans l’état mou. Le flot advectif interne s’effondre et l’émission
du disque domine dorénavant le spectre. Parallèlement, des régions actives se sont formées
2. certaines observations semblent toutefois défier les prédictions quantitatives de ce modèle, cf. section 6.1.2.
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autour des parties internes du disque où des électrons sont accélérés par le champ magnétique,
produisant ainsi l’émission en loi de puissance observée à haute énergie.
Ce scénario, assez intuitif, souffre pourtant d’un certain nombre de faiblesses. En effet, il ne
permet pas d’expliquer la phénoménologie de l’état très intense, où un disque très chaud et une
couronne puissante coexistent. Ensuite, il ne permet ni d’expliquer le comportement dynamique
de la couronne (variabilité à haute énergie) ni les phénomènes d’éjection de matière. Certains
de ces aspects sont pris en compte dans des modèles plus récents, comme par exemple celui
de Ferreira et al. (2006) qui prend en compte la magnétisation du disque et la connexion entre
accrétion et éjection (cf. Figure 2.4).
2.2.4 Modèles alternatifs pour l’état dur
Les modèles de type ADAF, majoritairement sollicités pour expliquer l’état dur, n’expliquent
pourtant pas tous les faits observationnels. En particulier, ces modèles n’arrivent pas à correc-
tement décrire les situations où la loi de puissance de l’état dur est très lumineuse (& 0.1LEdd),
observées pour certaines sources comme GX 339–4 par exemple (cf. Chapitre 6). Pour ces états
durs lumineux, un scénario alternatif suggère que le disque n’est pas tronqué, mais que sa faible
luminosité s’explique par le fait que la majeure partie de la puissance d’accrétion est dissipée
en dehors du disque. En effet, similaire au scénario proposé pour expliquer l’état mou, des pro-
cessus magnétiques peuvent transporter l’énergie dans une couronne qui enveloppe les régions
internes du disque (géométrie de type ADC, Liang & Price 1977; Miller & Stone 2000). En prin-
cipe, ce mécanisme peut être si efficace que la température du disque devient tellement faible
que son émission thermique n’est plus détectée, tandis que le rayonnement de la couronne do-
mine le spectre. Cependant, la géométrie implique que le disque intercepte approximativement
la moitié du rayonnement de l’ADC, ce qui devrait le porter malgré tout à des températures
suffisamment élevées pour le rendre visible dans le spectre.
Or, Beloborodov (1999) a montré que lorsque l’ADC présente un mouvement moyen d’éloi-
gnement du disque (outflow), l’émission de la couronne n’est plus isotrope mais dirigée dans
le sens du mouvement moyen, si bien que le chauffage radiatif du disque est significativement
réduit. Des calculs qui prennent en compte cet effet suggèrent que des vitesses d’ensemble de
l’ordre de ∼ 0.5c permettent de correctement reproduire les observations ; une dynamique non-
relativiste est donc suffisante et fournit le cadre pour une interprétation alternative de l’état dur.
Nous reviendrons sur ces aspects dans le Chapitre 6, lors d’une étude de l’état dur de GX 339–4,
et dans la discussion présentée au Chapitre 8.
Chapitre 3
Observations en X-dur/γ
L’observation des rayons X-dur/γ est une branche importante de l’astronomie car elle seule
est capable d’appréhender de manière directe les phénomènes les plus violents de l’Univers. En
revanche, il s’agit d’une branche ardue car les propriétés du rayonnement à très courte longueur
d’onde nécessitent des outils d’observation spécifiques, i.e. des télescopes spatiaux développés
sur mesure. Dans la première partie de ce chapitre, nous aborderons ces aspects techniques au
travers d’un tour d’horizon des missions qui ont marqué l’histoire du domaine entre 10 keV et
plusieurs dizaines de MeV. La deuxième partie du chapitre résumera de manière non exhaustive
les résultats majeurs des missions X-dur/γ de l’ère pré-INTEGRAL.
3.1 Vers les observatoires actuels
3.1.1 Détecter et localiser les photons
Contrairement aux rayonnements électromagnétiques de grandes longueurs d’onde (le rayon-
nement radio par exemple), les photons X et γ sont détectés individuellement sans faire appel à
leurs propriétés ondulatoires. Un photon se comporte donc comme une particule et il est détecté
grâce à son interaction avec la matière. Dans la gamme en énergie qui nous intéresse, cette inter-
action se fait selon trois mécanismes, à savoir l’effet photoélectrique, l’effet Compton et l’effet
de paire (cf. Figure 3.1). La section efficace de chaque mode d’interaction dépend du matériau
et de l’énergie du photon incident (cf. Figure 3.2). A basse énergie, l’interaction se fait préfé-
rentiellement par effet photoélectrique : le photon est complètement absorbé et son énergie sert
à éjecter un électron lié d’un atome du milieu détecteur. Les interactions par diffusion Compton
(collision inélastique entre le photon et un électron du milieu détecteur) et effet de paire (créa-
tion d’une paire électron-positron par absorption d’un photon d’énergie > 1.022 MeV près d’un
noyau atomique) prennent le relais successivement à mesure que les photons incidents sont de
plus en plus énergétiques.
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Figure 3.1 – Les trois différentes interactions photon-matière pouvant se produire dans les détec-
teurs X/γ. L’interaction dominante dépend de l’énergie du photon incident (cf. Figure 3.2).
Comme les photons de haute énergie disposent d’un pouvoir de pénétration important, les
interactions sont favorisées dans un milieu de densité de surface élevée. Il existe différents types
de détecteurs de rayonnement X/γ, à savoir les détecteurs à gaz (ou compteurs proportionnels
à gaz), les scintillateurs et les semi-conducteurs. Le choix d’un certain type plutôt qu’un autre
dépend de la bande en énergie visée ainsi que de l’efficacité de détection et de la résolution
spectrale souhaitée. Les détecteurs à semi-conducteur, utilisés pour réaliser le plan de détection
de SPI, seront présentés plus en détail au prochain chapitre à la partie 4.2.1.
L’effet photoélectrique, qui domine les interactions à basse énergie (là où le flux des sources
ponctuelles est le plus important) ne permet pas de remonter à la direction d’incidence des
photons détectés. Pour pouvoir localiser la position des sources du rayonnement, une première
solution simple consiste à disposer un collimateur dans le champ de vue du plan de détection. En
effet, comme les photons se propagent en ligne droite, un tube aux parois absorbantes permet
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Figure 3.2 – Sections efficaces associées aux différents processus d’interaction rayonnement-
matière. La diffusion cohérente n’engendre pas de perte d’énergie du photon incident et ne permet
donc pas sa détection. La figure est tirée de la thèse de P. Martin (2008).
de délimiter la zone du ciel vue par le détecteur. Lorsqu’il n’y a qu’une seule source dans le
champ de vue, son flux peut alors être évaluée par la technique dite du on-off. Sur la pose on,
l’instrument pointe la source et enregistre le taux de comptage total, à savoir la somme des
contributions de la source et du bruit de fond. Ensuite, une pose off sur une région du ciel
dépourvue de source enregistre la contribution du bruit de fond de manière séparée. Enfin, le
taux de comptage de la source visée s’obtient par soustraction des deux mesures.
Néanmoins, l’estimation correcte du bruit de fond s’avère souvent difficile car une mesure
précise nécessite un temps de pose important. Or, les échelles de temps de variabilité (à la fois
du bruit de fond et des sources) sont souvent plus courtes. En outre, un tel système n’est pas
capable de faire de l’imagerie, c’est à dire il ne résout pas le problème de confusion lorsque plu-
sieurs sources sont présentes dans le champ de vue. Pour pallier ces inconvénients, une solution
consiste à utiliser des dispositifs à modulation d’ouverture qui encodent la direction d’incidence
des photons de manière spatiale ou temporelle. Une ouverture à masque codée, dont le principe
est détaillé dans la prochaine section, permet notamment d’atteindre des performances intéres-
santes. Dans le domaine des X-durs/γ-mous, un tel système a été utilisé pour la première fois
sur l’instrument SIGMA de la mission GRANAT.
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Figure 3.3 – Schéma illustrant le principe du système d’imagerie à masque codé.
3.1.2 Le télescope SIGMA et le principe du masque codée
Le télescope français SIGMA a été conçu et assemblé par le Centre d’Etude Spatiale des
Rayonnements (CESR, Toulouse), le Service d’Astrophysique du Commissariat à l’Energie
Atomique (Sap/CEA, Saclay) et le Centre National d’Etudes Spatiales (CNES). Il était l’ins-
trument principal de l’observatoire spatial GRANAT, développé conjointement par l’Union so-
viétique et la France en collaboration avec le Danemark et la Bulgarie. Opérant dans la gamme
d’énergie de 35 keV à 1.3 MeV, ce fut le premier instrument capable de réaliser des images du
ciel dans cette gamme en énergie, notamment grâce au concept de masque codé. Le plan de
détection était inspiré des caméras γ Anger, avec un scintillateur formé d’un cristal de Iodure
de Sodium NaI(Tl) couplé à des photo-multiplicateurs. Un élément plastique disposé en amont
protégeait le plan de détection des particules chargées et l’ensemble était entouré par un bouclier
actif d’anticoïncidence en Iodure de Cesium CsI(Tl) surmonté d’un blindage passif (Pb,Ta,Sn).
Le principe du masque codé, illustré par la Figure 3.3, consiste à utiliser un système optique
formé d’une mosaïque d’éléments transparents (des trous, en négligeant le support mécanique
du masque) et opaques (des pavés d’un matériau à numéro atomique élevé comme le Plomb ou
le Tungstène) pour engendrer une modulation spatiale des signaux (Dicke, 1968). Il s’agit d’une
technique de multiplexage spatial, i.e. un système qui permet d’encoder une information relative
3.1. HISTORIQUE 35
à la direction d’incidence des photons arrivant sur le plan de détection. L’image enregistrée par
le détecteur (D) correspond à l’image du ciel (C) modulée par le masque codé (M), plus le bruit
de fond (B) :
D = C ∗M + B (3.1)
Une méthode de reconstruction est alors nécessaire pour extraire l’image du ciel. Pour y arriver,
la répartition des éléments transparents et opaques n’est pas arbitraire mais doit suivre un motif
précis, i.e. le système doit vérifier les deux conditions suivantes :
1. La fonction de transfert M est inversible (∃G/M ∗G = I). Ceci permet la reconstruction
unique (P) de l’image du ciel C : P = D ∗G = C + B ∗G. En l’absence de bruit cette
reconstruction est exacte.
2. Le rapport signal sur bruit de l’image reconstruite P doit être maximum, ce qui revient à
minimiser la variance du bruit reconstruit B∗G.
Calabro & Wolf (1968) ont montré que les masques à résidus quadratiques réalisent ces deux
conditions, ouvrant ainsi la voie à l’utilisation de ce genre de dispositifs pour faire de l’ima-
gerie. L’application des masques codés aux télescopes X date depuis la fin des années 70 où
notamment Fenimore & Cannon (1978) et Proctor et al. (1979) ont élaboré des motifs adaptés.
Les premiers résultats en X-dur/γ ont ensuite été obtenus par SIGMA lancé en 1989. Grâce à
ses capacités d’imageur, SIGMA a permis de découvrir de nouvelles sources ainsi que de faire
les premières cartes du ciel >35 keV à haute résolution (12’ d’arc) (voir aussi la partie 3.2 de ce
chapitre).
L’utilisation d’un masque codé a néanmoins un désavantage : il réduit la sensibilité de l’ins-
trument de 50%. Ceci peut s’avérer pénalisant étant donné qu’à haute énergie l’émission des
sources est déjà beaucoup plus faible que dans le domaine des rayons X. Certains instruments,
comme les télescopes BATSE et OSSE à bord du Compton Gamma Ray Observatory (CGRO),
ont donc été conçus sans masque pour favoriser la sensibilité de détection.
3.1.3 L’observatoire CGRO
Le Compton Gamma-Ray Observatory (Gehrels et al., 1993), lancé en 1991, fut l’un des
quatre grands observatoires spatiaux de la NASA. Les instruments à bord ont permis d’étu-
dier une large gamme du spectre électromagnétique à haute énergie, centré sur les rayons γ.
La partie X-dur/γ-mou était couverte par deux instruments, le Burst and Transient Source Ex-
periment (BATSE) et l’Oriented Scintillation Spectrometer Experiment (OSSE). L’observatoire
fut opérationnel jusqu’à sa désorbitation en 2000.
Couvrant la bande d’énergie entre 20 keV et 2 MeV, BATSE était composé de 8 modules
identiques disposés chacun sur un coin différent du satellite. Chaque module comprenait deux
plans de détection : le premier présentait une grande surface favorisant la sensibilité alors que
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le deuxième assurait une large couverture spectrale avec une bonne résolution en énergie. Tout
comme pour SIGMA, les deux plans de détection étaient formés d’un scintillateur en Iodure de
Sodium (dopé au Thallium NaI(Tl)) relié à des tubes de photo-multiplication. Même s’il s’agis-
sait d’un instrument sans collimateur dont l’objectif scientifique principal concernait l’étude des
sursauts γ (Fishman et al., 1994), BATSE était capable de faire de l’imagerie grâce à la modu-
lation des signaux sur chaque détecteur au fur et à mesure que le satellite orbitait autour de la
Terre (Harmon et al., 1992; Zhang et al., 1993). Cette technique a notamment permis de faire
des études spectro-temporelles de l’émission haute énergie de certaines binaires X comme par
exemple Cygnus X-1 (Ling et al., 1997).
Avec une bande en énergie allant de 50 keV à 10 Mev, le télescope OSSE couvrait à peu
près le même domaine spectral que le spectromètre SPI sur INTEGRAL (cf. Chapitre 4). Sa
conception était pourtant assez différente, étant donné qu’il fut composé de quatre modules de
détection identiques pouvant opérer de manière individuelle (Johnson et al., 1993). Chaque dé-
tecteur était constitué d’un scintillateur principal en Iodure de Sodium NaI(Tl) relié par l’arrière
à un cristal d’Iodure de Césium CsI(Na). Ce deuxième scintillateur permettait de discriminer
les évènements arrivant par l’arrière et jouait ainsi le rôle d’un système d’anticoïncidence. L’en-
semble était couplé à des photo-multiplicateurs et protégé par un bouclier actif enveloppant le
détecteur principal. Comme pour SIGMA, un scintillateur plastique positionné devant le dé-
tecteur protégeait ce dernier des particules chargées. Un collimateur en tungstène délimitait le
champ de vue de l’instrument à une région rectangulaire de taille 3.8◦×11.4◦.
La stratégie d’observation d’OSSE employait les quatre détecteurs deux par deux. L’absence
de masque codée signifiait en effet qu’il fallait mesurer alternativement le signal en provenance
de la source et le signal en provenance d’une région "vide" du voisinage (i.e. estimer le bruit de
fond). Un détecteur prenait ainsi une pose sur la source pendant que l’autre mesurait le bruit de
fond en se décalant de 4.5◦ de la position du premier. OSSE fut développé pour permettre des
mesures sensibles dans le domaine des X-durs/γ-mous tout en garantissant une bonne résolu-
tion spectrale. Parmi les avancées apportées par OSSE figurent notamment des mesures assez
précises du spectre à haute énergie de différentes binaires X à trou noir, comme Nova Persei
(GRO J0422+32) (Cameron et al., 1992), Cygnus X-1 (Phlips et al., 1996) et GRS 1915+105
(Zdziarski et al., 2001).
Les deux autres instruments à bord du CGRO, le Compton Telescope (COMPTEL) et l’Energetic
Gamma Ray Experiment Telescope (EGRET), étaient destinés à enregistrer des rayonnements
encore plus énergétiques et ne seront pas détaillés ici. Notons cependant que COMPTEL, avec
sa bande en énergie de 750 keV à 30 MeV, a apporté des informations uniques sur le spectre γ
de Cygnus X-1 (McConnell et al., 2000). Plus de détails sur les résultats observationnels des
instruments précédant INTEGRAL seront données plus loin dans le chapitre.
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3.1.4 L’observatoire RXTE
Lancé en 1995, la mission RXTE de la NASA est un observatoire de rayons X dédiée à
l’étude de la variabilité rapide des sources astrophysiques. Sur la bande de 2 – 250 keV, RXTE
dispose d’une résolution temporelle sans précédent, permettant d’étudier l’évolution des sources
sur des échelles de temps allant de quelques millisecondes à plusieurs mois. L’observatoire
dispose en outre d’une bonne sensibilité et d’une résolution spectrale suffisante pour mesurer
les spectres avec précision. Conçu pour une durée de vie nominale de 5 ans, RXTE est toujours
opérationnel et continue de fournir des résultats de qualité.
Pour permettre un suivi à long terme des sources en rayons X, RXTE est équipé de l’ins-
trument ASM (pour All-Sky Monitor), un téléscope à grand champ de vue qui couvre 80% du
ciel toutes les 90 min. Opérationnel sur la bande 1 – 12 keV, ASM est constitué de 3 caméras à
compteurs proportionnels totalisant une surface de collection de 90 cm2.
Ensuite, la mission comporte deux instruments à faible champ de vue pour pointer les
sources individuellement. Le Proportional Counter Array (PCA), dont la bande spectrale s’étend
de 2 – 60 keV, est un assemblage de 5 compteurs proportionnels à Xenon disposant chacun de
deux couches d’anticoïncidence. Il totalise une surface de collection de 6500 cm2, ce qui lui per-
met d’atteindre une sensibilité de 0.1 mCrab. Grâce à sa bonne résolution temporelle couplée à
une surface efficace importante, PCA est capable de mesurer le flux des sources fortes sur des
échelles de temps de la milliseconde.
L’instrument à haute énergie de RXTE, le High Energy X-ray Timing Experiment (HEXTE),
est comme PCA un instrument à collimateur dont le champ de vue est limité à 1◦. Ses deux
grappes de détecteurs à scintillation en cristaux NaI/CsI (montage phoswich) sont optimisées
pour détecter les rayons X-durs entre 15 – 250 keV, avec une résolution temporelle de 8 ms.
Les détecteurs peuvent se décaler de 1.5◦ ou de 3◦ de la position de la source pour mesurer la
contribution du bruit de fond.
3.1.5 Avenir de l’astronomie X-dur/γ
Depuis la fin des années 70, le domaine des rayons X (1 – 10 keV) a connu un essor re-
marquable grâce à l’emploi de techniques de focalisation du rayonnement (Aschenbach, 1985).
En effet, un assemblage de miroirs à incidence rasante (de type Wolter I) permet de collecter
les photons X sur une surface de grande dimension et de les concentrer par réflexion sur un
détecteur de petite taille. Cette technique a permis d’améliorer considérablement la sensibilité
des instruments X avec un gain de plus d’un facteur 100 entre les missions précédentes et EIN-
STEIN, le premier observatoire spatial à utiliser ce principe. De plus, grâce à la focalisation,
EINSTEIN a été la première mission capable d’imager les structures étendues qui émettent en
rayons X, avec une résolution angulaire de l’ordre de quelques arc-secondes.
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En revanche, pour des énergies dépassant la dizaine de keV, la focalisation du rayonnement
s’avère plus difficile. L’incidence devant être de plus en plus rasante à énergie croissante, la dis-
tance focale requise augmente rapidement avec l’énergie des photons incidents. Un instrument
capable de focaliser des photons de plus de 50 keV a besoin d’une focale supérieure à 10 m, ce
qui représente un défi majeur compte tenu des contraintes spatiales. Aujourd’hui, au bout de
plusieurs années de recherche et de développement, les ingénieurs ont trouvé des solutions pour
relever ce défi : les futures missions X-durs tels NuStar et Astro-H utiliseront un mât télesco-
pique pour éloigner le système optique du module de détection, tout en assurant la stabilité de
l’ensemble. Il semble possible d’atteindre ainsi des énergies de 200 – 300 keV.
Au-delà, malgré l’avancement d’un certain nombre de projets dont notamment la lentille
γ porté par une équipe du CESR (von Ballmoos et al., 2005), la communauté devra patienter
encore quelques années avant de disposer d’un instrument capable de focaliser les rayons dans
le domaine γ, i.e. >500 keV.
3.2 Résultats observationnels de l’ère pré-INTEGRAL
Au cours des années 90, les observatoires GRANAT, CGRO et RXTE ont révolutionné notre
vision du ciel à haute énergie. Dans le domaine des binaires X, les observations réalisées par
les instruments présentés plus haut ont apporté des informations précieuses sur la variabilité
spectrale et temporelle des systèmes. L’interprétation de ces informations a permis d’améliorer
les modèles d’accrétion et de mieux contraindre les mécanismes physiques responsables des
phénomènes observés. Cette section dressera un aperçu des résultats majeurs de cette période,
considérée par beaucoup de personnes comme l’age d’or de l’astronomie X-dur/γ-mou.
3.2.1 Les systèmes à trou noir
Nouvelles découvertes et comportement temporel
Parmi les binaires X, les cibles les plus intéressantes pour les instruments X-dur/γ sont les
systèmes à trou noir (ou candidat trou noir). Par rapport aux systèmes à étoile à neutrons, ils
présentent en moyenne des spectres plus durs et une luminosité plus importante au-delà de
20 keV (White et al., 1988; Barret et al., 1996). Ainsi, plusieurs sources de cette catégorie ont
été découvertes par les instruments à bord de GRANAT, CGRO et RXTE, comme par exemple
GRS 1915+105 (Castro-Tirado et al., 1992), GRO J0422+32 (Paciesas et al., 1992) et XTE
J1550–564 (Smith, 1998).
Grâce à ses capacités de moniteur, BATSE fut le premier instrument qui permit d’étudier
l’évolution à long terme de plus d’une douzaine d’entre eux. Cette étude a montré que le com-
portement temporel au-dessus de 20 keV sépare les binaires X à trou noir en trois sous-classes
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(Grove, 1999) :
– Les sources persistantes : elles sont caractérisées par une émission continue au-dessus de
20 keV dont l’intensité peut cependant varier de plusieurs ordres de grandeur sur diverses
échelles de temps. Parmi les sources persistantes figurent p.ex. Cygnus X-1, 1E1750.7–
2942 et GRS 1758–258.
– Les sources épisodiques : aussi appelées SLTs (pour Slow Rise Transients, Harmon et al.
1994), elles sont caractérisées par des épisodes récurrents de forte activité (les sursauts
ou outbursts en anglais), séparés par des phases de quiescence. Les sursauts majeurs sont
généralement lumineux, assez similaires en intensité et peuvent durer plusieurs années.
Pendant les phases de quiescence, souvent assez longues elles aussi, le flux >20 keV n’est
plus détectable. GX 339–4, GRS 1915+105 et GRO J1655–40 sont des représentants de
cette catégorie.
– Les novae-X : aussi parfois appelés SXRTs (pour Soft X-Ray Transients) ou FREDS (pour
Fast Rise Exponential Decay Sources, Grove et al. 1998), elles sont caractérisées par des
sursauts moins fréquents et de durée plus courte. La courbe de lumière typique d’un sur-
saut d’une nova-X présente une montée relativement rapide (de l’ordre de quelques jours)
et une décroissance plus ou moins exponentielle dont la durée typique est de l’ordre d’un
mois. De plus, des maxima secondaires sont souvent observées lors de la décroissance
graduelle du flux. Les novae-X les plus étudiées sont GS 2023+338 (X-Nova Cyg 1989),
GS/GRS 1124–68 (X-Nova Mus 1991) et GRO J0422+32 (X-Nova Per 1992).
Comme indiqué au premier chapitre, ces différences peuvent s’expliquer par la nature de
l’étoile compagnon et la taille de séparation de la binaire. Ces deux aspects ont une influence
importante sur la température (i.e. la stabilité, cf. section 1.3.2) du flot d’accrétion et déterminent
ainsi le comportement à long terme de l’émission X/γ (van Paradijs, 1996; King et al., 1996;
Dubus et al., 1999).
A la fin des années 90, avec la découverte de plus en plus de sources dont les sursauts avaient
des formes et des durées variées, la sous-classification entre sources épisodiques et novae-X a
progressivement été abandonnée, si bien qu’aujourd’hui on distingue simplement entre sources
transitoires et sources persistantes.
Continuum à haute énergie
En ce qui concerne la caractérisation et la modélisation du continuum à haute énergie, Cy-
gnus X-1 est la binaire à trou noir par excellence. Les états spectraux canoniques (cf. Chapitre
2) ont en effet été définis à partir du comportement bimodal de cette source. SIGMA a observé
seulement l’état dur de Cygnus X-1 et mesuré un spectre qui s’étend au moins jusqu’à 500 keV,
caractérisé par une loi de puissance dure (Γ ∼ 2.0) à coupure exponentielle à haute énergie (Sa-
lotti et al., 1992). Un tel spectre peut s’expliquer par un processus de Comptonisation thermique
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(Titarchuk, 1994), i.e. des interactions Compton inverses entre une distribution Maxwellienne
d’électrons chauds de la couronne (cf. Chapitre 2) et un champ de photons mous issus du disque
d’accrétion. La somme d’un grand nombre d’observations pointées d’OSSE a montré que le
spectre de l’état dur de Cygnus X-1 s’étend au moins jusqu’à ∼1 MeV (Phlips et al., 1996).
En 1996, Cygnus X-1 a quitté l’état dur et OSSE a pu étudier le spectre de l’état mou, bien
décrit par une loi de puissance à pente plus molle (Γ ∼ 2.5) qui s’étend sans coupure apparente
jusqu’à plus de 800 keV. Un tel spectre peut s’expliquer par un processus de Comptonisation
non-thermique, i.e. des interactions Compton inverses faisant intervenir des électrons distribués
en loi de puissance (Dermer et al., 1996; Li & Miller, 1997). Une distribution Maxwellienne,
en revanche, n’est pas adaptée pour expliquer le spectre à haute énergie de l’état mou.
En réunissant les résultats de SIGMA, BATSE et OSSE avec des données simultanées à plus
basse énergie (issus des observatoires Ginga, ASCA et RXTE par exemple), la communauté a pu
utiliser des modèles de plus en plus sophistiqués pour expliquer les deux spectres canoniques,
incluant notamment la réflexion des photons X-durs par le disque d’accrétion (George & Fabian,
1991; Magdziarz & Zdziarski, 1995) et la présence d’électrons non-thermiques dans la couronne
(Coppi, 1992). Dans le cadre des modèles de Comptonisation thermique, Gierlinski et al. (1997)
et Ling et al. (1997) ont montré que la partie haute énergie du spectre de l’état dur ne se laisse
pas expliquer par une population unique d’électrons, mais nécessite des populations à deux
températures différentes. Une étude similaire de l’état mou (Gierlin´ski et al., 1999) a permis
de discuter la géométrie du flot d’accrétion dans cet état et mis en évidence que l’émission
haute énergie peut être attribuée à une population hybride d’électrons (i.e. thermique et non-
thermique). Une analyse des données COMPTEL a finalement révélé que le spectre de Cygnus
X-1 s’étend au-delà du MeV (McConnell et al., 2000). McConnell et al. (2002) ont étudié
les spectres large bande (0.5 keV – 10 MeV) des deux états canoniques à l’aide d’un modèle
physique auto-consistent (Coppi, 1999). Ils ont montré entre autre que la partie haute énergie
du spectre de l’état dur pouvait, elle aussi, s’expliquer par la présence d’une fraction d’électrons
non-thermiques dans la couronne.
Parallèlement, SIGMA, OSSE et COMPTEL ont pu mesurer la partie haute énergie des
spectres d’autres systèmes binaires à trou noir ou candidat trou noir. En comparant les résul-
tats obtenus pour une petite dizaine de sources 1, Grove et al. (1998) ont identifié deux états
spectraux dans le domaine γ-mou qui sont observés de manière récurrente :
1. L’état dit à cassure : cet état présente un continuum Comptonisé à pente dure (i.e. avec un
indice spectral typique de Γ ∼ 1.5−2.0) et une coupure exponentielle entre 50 – 150 keV.
Il coïncide avec l’absence d’une forte composante thermique à basse énergie et peut donc
être identifié avec l’état dur.
2. L’état dit à loi de puissance : cet état présente un spectre en loi de puissance à pente
1. dont GX 339–4 et GRS 1915+105
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Figure 3.4 – Distribution spectrale bimodale de Cygnus X-1. Les spectres rouge et bleu repré-
sentent les états canoniques, respectivement l’état à loi de puissance et l’état à cassure. La figure
est tirée de Zdziarski et al. (2004) et les données proviennent de Gierlin´ski et al. (1999) pour l’état
mou et de McConnell et al. (2000) pour l’état dur.
relativement molle (i.e. avec un indice spectral typique de Γ ∼ 2.5−3.5) sans aucun signe
de coupure à haute énergie. Sur certaines sources, la loi de puissance est détectée au-delà
de 511 keV mais de manière générale le spectre ne présente pas de raie d’annihilation
visible 2. En raison de la présence d’une forte composante thermique en rayons X, l’état
à loi de puissance s’apparente avec l’état mou ou l’état très intense.
De manière évidente, cette classification est consistante avec le comportement bimodal de Cy-
gnus X-1, ce qui explique le caractère représentatif des spectres de cette source (cf. Figure 3.4).
Les modèles d’accrétion
La variabilité du spectre à haute énergie, observée dans la plupart des systèmes à trou noir,
a suscité beaucoup d’intérêt dans la communauté. De nombreux travaux ont été consacrés à
dégager des modèles capables d’expliquer ce phénomène de manière cohérente. Ces modèles
tentent de déterminer la nature du flot d’accrétion interne, les processus d’émission ainsi que
les mécanismes de chauffage impliqués. Le paradigme standard, présenté au chapitre 2, stipule
que le spectre de l’état dur est produit par un flot radiativement inefficace, de type ADAF, qui
chauffe les électrons par collisions, i.e. de manière thermique. En revanche, le spectre de l’état
2. Remarquons cependant que des raies d’annihilation ont été rapportées pour les sources 1E 1740.7-2942
(Bouchet et al., 1991) et Nova Muscae (Goldwurm et al., 1992).
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mou suggère la présence d’une population d’électrons non-thermiques, i.e. la nécessité que les
particules soient accélérés.
Pourtant, certaines sources montrent des comportements qui remettent en question ce para-
digme. La partie la plus énergétique du spectre des états durs lumineux semble incompatible
avec les lois d’une simple Comptonisation thermique (i.e. selon le modèle de Sunyaev & Titar-
chuk 1980). Comme mentionné plus haut, cette déviation peut être expliquée par une deuxième
population Maxwellienne d’électrons plus chauds (Gierlinski et al., 1997; Ling et al., 1997), ou
de manière alternative, par la présence d’une faible fraction d’électrons non-thermiques (Mc-
Connell et al., 2002). Notons cependant qu’une émission au-delà du MeV, qui a été observé
pour l’état dur de Cygnus X-1 (McConnell et al., 2000), est difficilement conciliable avec un
processus de Comptonisation thermique.
Dans le cadre d’un plasma à deux températures (de type ADAF, cf. Partie 2.2.2 du Chapitre
2), les protons chauds peuvent aussi jouer un rôle dans la production de cette composante sup-
plémentaire. En effet, Jourdain & Roques (1994) ont remarqué que la décroissance des pions
neutres produits par interactions proton-proton peut créer une population de paires e+e−. Le
rayonnement inverse Compton produit par ces particules peut expliquer les excès qui sont ob-
servés au-dessus de 200 keV dans certaines sources comme p.ex. Cygnus X-1, GX 339–4 et
GRO J0422+32 (Johnson et al., 1993; Roques et al., 1994). Pour des résultats relativement
récents à ce sujet, nous renvoyons le lecteur à (Bhattacharyya et al., 2006).
Enfin, Laurent & Titarchuk (1999) ont proposé un modèle de Comptonisation dynamique
qui prend en compte le mouvement de chute libre des électrons sur le trou noir dans les régions
les plus internes du flot (R ≤ 3RG), au-delà de la dernière orbite stable. Ce modèle, appelé BMC
(pour Bulk Motion Comptonization en anglais), produit des spectres similaires aux modèles de
Comptonisation thermique standard (de type Sunyaev & Titarchuk (1980)), avec toutefois un
excès à haute énergie. Des calculs plus récents (Niedz´wiecki & Zdziarski, 2006) ont cependant
montré que ce mécanisme n’est pas suffisant pour expliquer les spectres de Cygnus X-1, puisque
le modèle prédit une coupure trop basse pour être en accord avec les observations d’OSSE et de
COMPTEL.
3.2.2 Les systèmes à étoiles à neutrons
De manière générale, le spectre des binaires X à étoile à neutrons présente une coupure qui
se situe à plus basse énergie (souvent . 30 keV), si bien que la présence d’une composante
& 100 keV fût soupçonnée d’être une caractéristique exclusive des systèmes à trou noir. Cette
vision a changé lorsque les observations de SIGMA puis de BATSE ont révélé que les bursters
X, une sous-classe des binaires X à étoile à neutrons, présentent eux aussi une composante à
haute énergie pouvant dépasser les 100 keV (Barret & Vedrenne, 1994; Harmon et al., 1996).
Par définition, les bursters X sont caractérisés par une courbe de lumière en rayons X qui
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montre des sursauts du flux d’intensité et de période relativement régulières. On interprète ce
phénomène par l’explosion thermonucléaire d’une couche de matière non-dégénérée située à la
surface de l’étoile à neutrons. En effet, contrairement aux systèmes à trou noir, le gaz accrété
ne peut pas "disparaître" derrière l’horizon mais s’accumule à la surface de l’étoile à neutrons.
Lorsqu’un certain seuil de température et de pression est dépassé, les réactions de fusion de-
viennent instables et s’emballent, ce qui déclenche le sursaut. La détection de sursauts de ce
type constitue donc un moyen fiable pour déterminer la nature de l’objet compact dans une
binaire X.
L’émission du sursaut est bien décrite par un modèle d’émission thermique 3 et ne s’étend
guère au-delà de 30 keV. De plus, la durée d’un sursaut est très petite devant la période ; la com-
posante à haute énergie, observée de manière persistante, est donc indépendante des sursauts.
En revanche, elle peut être attribuée au flot d’accrétion. En effet, l’émission persistante des burs-
ters X qui ont été détectés à haute énergie montre des caractéristiques qui ressemblent fortement
à celles des états durs des trous noirs : l’émission au-delà de 30 keV, phénoménologiquement
décrite par une loi de puissance à coupure exponentielle, peut être attribuée à un processus de
Comptonisation thermique. Les bursters X soulèvent donc les mêmes questions que les états
durs des trous noirs, notamment celles des propriétés du flot d’accrétion interne (géométrie,
structure etc...)
La similitude des phénomènes observés pour des sources de nature différente indique que
l’émission de photons à haute énergie est un aspect universel de l’accrétion sur un objet compact.
Même si beaucoup de progrès ont été faits au cours de la dernière décennie, nos connaissances
sur la physique qui gouverne les régions où ces photons sont produits restent lacunaires.
3. Plus précisément, les spectres observées sont bien ajustés par un modèle de corps noir Comptonisé par
des électrons thermiques de température relativement faible, ce qui donne au spectre une forme de corps noir
légèrement étirée vers les hautes énergies.
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Chapitre 4
La mission INTEGRAL
Ce chapitre est dédié à la présentation de la mission INTEGRAL de l’ESA. Notre attention
sera dirigée vers le spectromètre SPI, l’instrument qui a permis d’obtenir les résultats présentés
dans les chapitres suivants. Nous décrirons les caractéristiques techniques de l’instrument et
détaillerons les méthodes de traitement utilisées.
4.1 Présentation générale
INTEGRAL, pour INTErnational Gamma-Ray Astrophysics Laboratory, est un observatoire
spatial conçu pour l’étude du rayonnement X-dur/γ-mou (Winkler et al., 2003). Lancé en 2002,
INTEGRAL est une mission de l’agence spatiale européenne (ESA) développée en collaboration
avec l’agence spatiale russe (RKA/FKA) et la NASA. Les deux instruments principaux, l’ima-
geur IBIS et le spectromètre SPI, sont optimisés pour conjointement apporter une sensibilité
inégalée et une résolution spectrale sans précédent dans la gamme d’énergie entre 15 keV et
10 MeV. Deux instruments supplémentaires, le moniteur X Jem-X et le télescope optique OMC,
assurent un suivi à d’autres longueurs d’onde des sources d’émission X-dur/γ-mou observés par
INTEGRAL. A ce jour, l’observatoire INTEGRAL est l’outil le plus performant jamais développé
pour sonder l’Univers au-delà de 100 keV.
4.1.1 Objectifs scientifiques
La mission INTEGRAL se destine à explorer de manière approfondie les sites astrophysiques
qui émettent du rayonnement X-dur/γ-mou. Un premier objectif de la mission consiste à établir
une carte répertoriant la position précise de toutes les sources qui émettent au-delà de 20 keV.
Leurs propriétés seront ensuite étudiées individuellement afin de les classifier et d’améliorer nos
connaissances sur les mécanismes d’émission dont elles sont le siège.
Dans le domaine Galactique, la mission permet l’étude des binaires X, des pulsars et de
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Figure 4.1 – Vue explosée du satellite INTEGRAL. La hauteur totale du satellite atteint quatre
mètres pour un poids total de quatre tonnes. La moitié de sa masse est dédiée à sa charge utile que
constituent les quatre instruments SPI, IBIS, JEM-X et OMC. Crédits image ESA.
leur nébuleuse ainsi que des rémanents de supernova. INTEGRAL est optimisé pour étudier
les raies d’émission γ produites lors de la formation d’éléments lourds dans les supernovae
et les rayonnements non-thermiques produits par l’accélération de particules dans les plasmas
magnétisés. L’étude approfondie de l’annihilation entre matière et antimatière qui a lieu au sein
de notre Galaxie représente également un objectif majeur de la mission.
Dans le domaine extragalactique, les cibles principales sont les noyaux actifs de galaxies
(AGN pour Active Galactic Nuclei). Certains d’entre-eux (comme les blazars par exemple) ont
été détectés à très haute énergie par EGRET sur CGRO (cf. section 3.1.3), mais leur proprié-
tés en X-dur/γ-mou restent assez mal connues du fait de leur flux souvent faible. Par ailleurs,
la mission permet l’étude de l’émission des particules relativistes confinées dans les amas de
galaxies ainsi que la détection et le suivi en temps réel des sursauts γ.
4.1.2 Lancement et organisation de la mission
La mission INTEGRAL a été sélectionnée en juin 1993 par le Comité du Programme scienti-
fique de l’ESA. De par son coût de développement et de construction, il s’agit d’une mission de
taille moyenne qui s’intègre au programme Horizon 2000 de l’ESA. Le véhicule spatiale utilisé
est identique à celui de la mission XMM-Newton et fût lancé le 17 octobre 2002 à bord d’une
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fusée de type Proton-DM2 depuis le cosmodrome de Baikonour au Kazakhstan. La phase d’éta-
lonnage a duré deux mois et demi et le programme scientifique a commencé en janvier 2003.
Aujourd’hui, au bout de presque huit ans de service, INTEGRAL est toujours opérationnel et
continue à fournir des relevés du ciel à haute énergie.
D’un point de vue scientifique, la mission repose sur l’opération simultanée du télescope
IBIS (Imager on Board of the INTEGRAL Satellite, Ubertini et al. 2003), chargé de fournir
des images à haute résolution angulaire et du spectromètre SPI (SPectrometer for INTEGRAL,
Vedrenne et al. 2003), optimisé pour les mesures à haute résolution spectrale. Pour étoffer les
capacités de l’observatoire, INTEGRAL comprend deux instruments additionnels, à savoir JEM-
X (Joint European Monitor, Lund et al. 2003) dont les deux détecteurs X permettent un suivi des
sources dans la bande 3 – 35 keV et OMC (Optical Monitor Camera, Mas-Hesse et al. 2003), une
caméra dédiée au relevé dans le visible (550 – 850 nm). La Figure 4.1 donne une représentation
schématique du satellite en précisant l’emplacement des quatre instruments.
Plusieurs unités de contrôle et d’exploitation ont été mises en place pour gérer au mieux le
bon fonctionnement et l’exploitation scientifique de la mission. D’abord il y a l’ISOC (pour IN-
TEGRAL Science Operations Centre), organisme rattaché à l’ESAC 1 à Villanueva de la Cañada
(près de Madrid en Espagne), qui est responsable de la définition des opérations scientifiques
de la mission. L’ISOC décide en particulier de la configuration des instruments, de la mise en
œuvre des programmes d’observation et du planning scientifique à long terme de la mission.
Ensuite il y a le MOC (pour Mission Operation Center situé à l’ESOC 2 à Darmstadt en Al-
lemagne) qui réceptionne les données brutes par l’intermédiaire de deux stations de contrôle
situées en Belgique et aux Etats-Unis. Le MOC transfère les données à l’ISDC (pour INTE-
GRAL Science Data Center, Courvoisier et al. 2003), organisme chargé de gérer la préparation
et la distribution des données scientifiques, et aux instituts PI des différents instruments. Les
données brutes de SPI arrivent donc directement au Centre d’Etude Spatiale des Rayonnements
(CESR) où elles subissent une étape de preprocessing dès l’arrivée.
4.1.3 Description de l’orbite et de la stratégie d’observation
Le satellite INTEGRAL a été lancé sur une orbite de transfert très excentrique, avec une al-
titude au périgée de seulement 650 km pour une altitude à l’apogée de 152000 km. Au cours
de la 3e, 4e et 5e révolution, l’orbite a successivement été circularisée en augmentant l’altitude
du périgée jusqu’à atteindre son altitude nominale de 9000 km. Une petite correction ramenant
l’apogée à 153000 km permit enfin d’atteindre l’orbite finale qui est parfaitement synchrone
avec une période de 72 h. Grâce à l’excentricité de l’orbite (a = 0.82), INTEGRAL passe ainsi
plus de 80 % du temps au-dessus d’une altitude de 60000 km, ce qui présente plusieurs avan-
1. European Space Astronomy Centre
2. European Space Operations Centre
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Figure 4.2 – Illustration des deux motifs d’observation (dither patterns) mis en place pour la
mission INTEGRAL. Le motif 5× 5 permet d’avoir de meilleurs résultats avec SPI et IBIS alors
que le motif hexagonal est adapté aux champs de vue de JEM-X et OMC.
tages. En effet, le satellite minimise ainsi la durée des passages dans les ceintures de radiation
de la Terre en évitant totalement la ceinture des protons. Cette dernière condition garantit un
environnement stable pour les opérations scientifiques. Aussi, une altitude importante favorise
la communication avec les stations de contrôle, sachant que la couverture télémétrique est totale
au-dessus d’une altitude de 40000 km. Au cours des années, l’orbite d’INTEGRAL s’est légè-
rement modifiée en raison des perturbations naturelles dues au Soleil, à la Terre et à la Lune ;
cette évolution est toutefois favorable par rapport aux contraintes évoquées plus haut.
La mission INTEGRAL est en service depuis plus de 7 ans maintenant. Les deux ressources
vitales du satellite, à savoir les ergols pour les manœuvres orbitales et la puissance électrique
délivrée par les panneaux solaires, permettent de maintenir la mission opérationnelle jusqu’au
moins en 2015.
La stratégie d’observation d’INTEGRAL est dictée par les besoins des instruments à masque
codé IBIS et SPI. Le spectromètre SPI, qui sera présenté en détail à la section suivante, nécessite
une technique d’observation particulière afin de maintenir une bonne sensibilité. En effet, le
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plan de détection de SPI est composé de (seulement) 19 détecteurs individuels dont chacun
enregistre les évènements (dépôts d’énergie dans le détecteur) de manière indépendante. Sur
une pose donnée, il est alors difficile de séparer la contribution des sources de celle du bruit de
fond, car le système d’équations est sous-déterminé. Pour s’affranchir de ce problème (i.e. pour
avoir au moins autant d’équations que d’inconnues, cf. sections 3.1.2 et 4.3.4), il est nécessaire
d’augmenter le nombre de poses en décalant légèrement le centre du champ de vue. La technique
d’observation d’INTEGRAL, appelée dithering (Jensen et al., 2003), consiste donc à appliquer
un motif de pointages régulièrement espacés entre-eux autour de la cible principale. Chaque
pointage, appelé aussi Science Window (SCW), a un temps de pose fixe d’une durée typique de
2000 sec et les déplacements entre deux pointages successifs durent typiquement 360 sec. Pour
INTEGRAL, deux motifs différents sont prévus (cf. Figure 4.2) :
– un motif carré 5× 5, centré sur la position de la cible d’observation (i.e. 1 pointage sur
l’axe de la cible et 24 pointages décalés entre eux de 2◦ formant deux carrés imbriqués).
Ce mode est optimal pour observer des champs de vue qui contiennent plus d’une source
ponctuelle.
– un motif hexagonal centré lui aussi sur la position de la cible (i.e. 1 pointage sur l’axe de
la cible et 6 pointages disposés sous forme d’un hexagone régulier autour). Ce mode sera
utilisé préférentiellement pour l’observation d’une source ponctuelle forte lorsqu’aucune
contribution secondaire n’est attendue. Néanmoins, ce genre de situation est assez rare et
SPI fournit en général de meilleurs résultats avec le motif 5×5.
4.2 Le spectromètre SPI
Comme mentionné plus haut, le spectromètre SPI (Vedrenne et al., 2003) est l’un des deux
principaux instruments de l’observatoire INTEGRAL. Sélectionné pour fournir une résolution
spectrale sans précédent dans le domaine des X-durs/γ-mous, l’instrument fait preuve d’une
bonne sensibilité à haute énergie ainsi que d’une réponse instrumentale stable dans le temps
(Jourdain & Roques, 2009). SPI a été conçu et réalisé grâce à une collaboration internationale
de différents instituts, sous la responsabilité du CESR et la maîtrise d’œuvre de l’agence spatiale
française (CNES). La Figure 4.3 (gauche) montre une vue détaillée de l’instrument et de ses
différents éléments constitutifs, dont les principaux seront décrits dans les paragraphes suivants.
4.2.1 La caméra γ
La caméra γ (cf. figure 4.4), développée sous la responsabilité de G. Vedrenne puis J.P.
Roques au CESR à Toulouse, représente le cœur du spectromètre. Elle est formée d’un assem-
blage hexagonal de 19 détecteurs à semi-conducteur de type n, en Germanium ultra-pur, formant
une surface géométrique de détection de 508 cm2. Chaque détecteur individuel, épais d’à peu
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Figure 4.3 – Gauche : Vue détaillée de la structure du spectromètre SPI. Droite : Photo de l’ins-
trument lors de la phase de calibration.
près 7 cm, est lui aussi de forme hexagonale afin de minimiser le volume occupé par l’assem-
blage. Pour tirer profit au maximum des qualités spectroscopiques des cristaux de Germanium,
il est nécessaire de refroidir les détecteurs. Un système cryogénique actif est intégré à l’instru-
ment afin de garder la température du plan de détection constamment autour de 80 degrés K.
Ceci permet notamment d’atteindre la résolution spectrale nominale, qui est de 2.5 keV à 1.3
MeV, soit ∆ E /E = 2× 10−3. La caméra γ de SPI fournit ainsi des mesures spectrales plus de
20 fois plus précises que les instruments précédents (OSSE, SIGMA, cf. Chapitre 3) de cette
gamme en énergie.
Le principe de fonctionnement d’un détecteur à semi-conducteur est basé sur la collection
des porteurs de charge libérés lors de l’interaction du photon incident avec la matière. En ef-
fet, quel que soit le type d’interaction (effet photoélectrique, effet Compton ou effet de paire,
cf section 3.1.1), l’absorption du photon se traduit par la création d’un grand nombre de paires
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Figure 4.4 – Le plan de détection de SPI, formé de 19 détecteurs en Germanium ultra-pur.
électron-trou dans le semi-conducteur. Le détecteur étant sous haute tension, les porteurs de
charge sont rapidement acheminés vers les électrodes et donnent lieu à un signal électrique.
Après amplification et mise en forme du signal par un système électronique analogique, l’am-
plitude de l’impulsion permet de déterminer l’énergie de l’évènement. Comme cette énergie
est proportionnelle aux nombres de porteurs de charges collectés, la résolution spectrale du
dispositif dépend de l’énergie minimale nécessaire à créer une paire électron-trou dans le semi-
conducteur. Cet aspect justifie le choix du Germanium pour la caméra γ de SPI : le seuil de
création électron-trou est d’environ 3 eV, ce qui signifie qu’un photon de 100 keV, s’il est totale-
ment absorbé, va libérer 3×104 porteurs de charge de chaque type. En refroidissant le détecteur
en dessous de 100 K, le bruit de fond thermique est fortement réduit et la précision de la mesure
de l’énergie d’un photon incident est théoriquement ultra-fine. Néanmoins, la résolution spec-
trale dépend aussi des fluctuations du courant de fuite qui traverse le détecteur, effet qui limite
les performances à basse énergie (Paul et al., 2001).
La caméra γ de SPI est exposée à un fort flux de particules énergétiques qui dégradent les
performances des détecteurs. Leur impact génère des sites de piégeage des porteurs de charges
ce qui modifie localement la structure des niveaux d’énergie du semi-conducteur. En consé-
quence, la réponse impulsionnelle des détecteurs est déformée au fil du temps et la précision
des mesures s’en trouve réduite. Pour arriver à garder un niveau de performance plus ou moins
constant à long terme, une stratégie de recuit (annealing en anglais) des détecteurs a été mise
en place (Leleux et al., 2003) : en portant le Germanium à 105◦C pendant un certain temps,
l’agitation thermique accrue permet de réordonner le cristal qui retrouve ainsi ses qualités no-
minales. Une telle procédure est effectuée deux fois par an et dure entre trois et dix jours, en
fonction du niveau de dégradation du plan de détection.
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Figure 4.5 – Le masque codé en Tungstène utilisé sur SPI
4.2.2 Les autres sous-systèmes
Le masque
Pour doter l’instrument d’une capacité d’imagerie raisonnable, une ouverture à masque codé
est associée à la caméra γ. Le masque est fabriqué en Tungstène avec une épaisseur des éléments
opaques de 3 cm, ce qui représente un bon compromis entre poids et opacité à haute énergie. Il
a été développé sous la responsabilité de F. Sanchez à l’université de Valencia en Espagne. Le
principe de fonctionnement du dispositif est rappelé à la section 3.1.2 et la Figure 4.5 montre le
masque qui a été utilisé sur SPI.
L’ACS
Un système d’anticoïncidence actif (ACS pour AntiCoïncidence Shield) est disposé autour
des détecteurs afin de réduire le bruit de fond provoqué par les rayons cosmiques qui peuvent
interagir avec les matériaux du télescope. Constitué de 4 unités de cristaux d’oxyde de Bismuth-
Germanium (BGO) formant un bouclier actif, ce système permet d’émettre un signal veto lors-
qu’une interaction a eu lieu quasi-simultanément dans l’ACS et les détecteurs. L’ACS a été
développé sous la responsabilité de G. Lichti et A. von Kienlin au MPE à Garching en Espagne.
Le masque codé et la partie supérieure de l’ACS, distants de 70 cm (cf. Figure 4.3), définissent
ensemble le champ de vue de SPI. Ce dernier se décline en deux catégories, en fonction du
codage (total ou partiel) du ciel. Le champ de vue totalement codé (FCFOV pour Fully Coded
Field Of View), défini par la région du ciel qui éclaire l’ensemble du plan de détection, mesure
16◦×16◦. Avec 1.7m de distance entre le masque et la caméra, le dispositif d’imagerie de SPI
fournit une résolution angulaire de 2.5◦.
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La PSD
Un système électronique basé sur la discrimination par la forme des impulsions (PSD pour
Pulse Shape Discrimination) a été mis en place pour tenter de réduire le bruit de fond. Ce
système vise à distinguer les évènements provoqués par certaines décroissances radioactives de
ceux provoqués par les rayons γ, suite à une analyse de forme du signal électronique associé.
Toutefois, l’importance de l’effet a été surestimé si bien qu’en pratique le système PSD n’a pas
permis d’améliorer la sensibilité du télescope.
Les étages électroniques
L’instrument comprend une électronique spécifique adaptée à l’environnement spatial 3. Les
signaux délivrés par les pré-amplificateurs reliés au plan de détection sont filtrés et mis en
forme par un dispositif analogique (AFEE pour Analogue Front End Electronics). Ensuite, un
deuxième étage digital (DFEE pour Digital Front End Electronics) permet de relier les infor-
mations issues des différents sous-systèmes, notamment l’éventuel signal veto de l’ACS et le
résultat de l’analyse PSD. Aussi, la DFEE gère les temps d’arrivée des différents dépôts d’éner-
gie et détermine la classification de chaque évènement selon le nombre de détecteurs impliqués :
les évènements qui se sont produits dans un seul détecteur sont appelés des évènements simples
(SE pour Single detector Events) et ceux ayant provoqué un dépôt d’énergie dans deux ou plu-
sieurs détecteurs sont référencés comme des évènements multiples (ME pour Multiple detector
Events). L’origine physique est les conséquences au niveau du traitement de données des diffé-
rents types d’évènements seront abordés dans la prochaine section.
4.3 Traitement des données SPI
En raison du système d’imagerie à masque codé, les mesures réalisées par SPI ne fournissent
pas des images directes du ciel. De plus, les évènements enregistrés par le plan de détection
sont pour la plupart dus au bruit de fond ; l’estimation correcte du flux d’une source dans une
bande d’énergie donnée est donc loin d’être triviale. Pour y arriver, une chaîne de traitement
informatique a été mise en place, processus de première importance car la qualité des résultats
en dépend. Dans cette partie nous décrirons les principes du traitement de données ainsi que les
méthodes utilisées, en insistant sur leurs limites et/ou incertitudes respectives.
4.3.1 Format et préparation des données
Via le MOC, les données enregistrées par l’instrument sont transférées au CESR en temps
réel. Elles sont séparées en deux catégories : la première contient les données proprement dites
3. également développée par l’équipe INTEGRAL du CESR.
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(appelée TM pour Telemetry) alors que la deuxième regroupe les données auxiliaires (appelée
ANC pour Ancillary). Suite à une étape de pré-traitement effectuée dès l’arrivée, les données
TM sont réparties en trois classes : les données TeHK (pour Technical HouseKeeping), les don-
nées ScHK (pour Scientific HouseKeeping) et les données SD (pour Scientific Data).
Les données SD, les seules qui nous intéressent ici, sont à nouveau séparées en deux classes :
elles regroupent les Onboard Spectra et les Events. Les fichiers Events contiennent les infor-
mations nécessaires à la reconstruction des spectres, à savoir le numéro de canal instrumental
(information qui permettra de remonter à la quantité d’énergie déposée), le numéro de détecteur
(ou pixel) et le temps d’arrivée de chaque évènement. A ce stade, la considération des données
ANC permet de rejeter les évènements anormaux ou erronés. Pour chaque pointage, les évè-
nements valides (i.e. les coups) sont ensuite sommés par numéro de canal et par détecteur afin
d’obtenir l’histogramme de leur distribution.
La prochaine étape consiste alors à associer le numéro de canal à l’énergie d’un évènement.
SPI possède 2×16384 canaux instrumentaux répartis en deux gammes : la gamme basse s’étend
de 20 keV à 2 MeV et la gamme haute recouvre la bande entre 2 MeV et 8 MeV. Dans la gamme
basse, la correspondance entre numéro de canal et énergie est légèrement non-linéaire et traduite
par la relation :
Eb(c) = a0 lnc + a1 + a2c + a3c2 + a4c3 (4.1)
où c est le numéro de canal. La calibration est effectuée à chaque orbite et pour chaque détecteur
à l’aide d’un ajustement des raies du bruit de fond (cf. Figure 4.7) par des Gaussiennes. Six raies
ont été retenues pour la gamme basse, ce qui permet de calculer les coefficients de l’équation 4.1
avec un bon compromis entre précision et stabilité du processus. La gamme haute, en revanche,
ne contient que deux raies clairement identifiables ; une simple relation linéaire est alors utilisée,
celle-ci étant suffisante :
Eh(c) = b0 + b1c. (4.2)
A l’issue de la calibration en énergie, les données sont prêtes à subir l’analyse proprement dite.
Les informations se présentent à ce stade sous la forme d’une matrice à trois dimensions : la
dimension temporelle correspond aux différents pointages, la dimension spatiale est définie par
les différents détecteurs et la dimension spectrale comprend les différents canaux en énergie.
Chaque élément de cet espace à trois dimensions contient un certain nombre d’évènements
(histogramme), pouvant être d’origine instrumentale (bruit de fond) tout aussi bien que céleste.
Pour une observation donnée, il s’agira maintenant de séparer le signal des sources de celui du
bruit de fond. Pour y arriver, il faut connaître la réponse instrumentale du dispositif, ce qui nous
amène à nous y intéresser de plus près.
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4.3.2 Réponse instrumentale
Mathématiquement, la réponse instrumentale est une fonction de transfert M reliant le spectre
d’évènements enregistrés par les détecteurs du télescope (S T ) au spectre de photons émis par la
source (S E) :
S T = M ∗S E (4.3)
Connaissant S T grâce aux mesures, il suffit en principe d’inverser M pour remonter à S E ; il
est donc indispensable de bien déterminer la matrice de réponse M. En pratique, ceci est réalisé
par un couplage entre des mesures d’étalonnage au sol et des simulations numériques. Pour
structurer le problème et ainsi alléger ce processus, la réponse de l’instrument a été décomposée
en deux parties quasi-indépendantes : la première, appelée RMF (pour Redistribution Matrix
File), définit la réponse en énergie du plan de détection alors que la deuxième, appelée IRF
(pour Imaging Response Function) définit la surface efficace de l’instrument en fonction de
l’angle d’incidence et de l’énergie. Avant d’expliquer le rôle de chacune des deux parties, nous
allons commencer par un rappel sur les mécanismes de détection.
Interactions et évènements
Chaque interaction d’un photon ou d’une particule chargée au sein de la caméra γ est appelée
évènement. En fonction du nombre de détecteurs impliqués, nous avons vu que l’on distingue
les évènements simples (SE) des évènements multiples (ME). Pour des énergies incidentes in-
férieures à environ 200 keV, l’interaction se fait quasi exclusivement par effet photoélectrique,
ce qui se traduit par un SE car le dépôt d’énergie est localisé à un endroit donné, donc a fortiori
dans un seul détecteur. A plus haute énergie, l’interaction rayonnement-matière peut cependant
s’élargir à plusieurs détecteurs. En effet, lors d’une diffusion Compton, le photon diffusé est
susceptible d’interagir à son tour dans un des détecteurs voisins. Si le photon diffusé possède
encore suffisamment d’énergie, ce phénomène peut se répéter plusieurs fois. Les différents dé-
pôts d’énergie enregistrés lors d’une telle cascade d’interactions (délimitée en temps par une
fenêtre de coïncidence de 350 ns) sont sommés et l’évènement est étiqueté ME. L’ensemble des
détecteurs ayant enregistré un dépôt d’énergie est alors considéré comme un pseudo-détecteur
pour l’évènement en question. Pour une énergie d’incidence de 2 MeV, environ 40% des évène-
ments sont des ME (en grande majorité des évènements doubles, étiquetés ME2). Enfin, lorsque
l’énergie d’un évènement est supérieure à 8 MeV, l’impulsion associée dépasse le seuil d’entrée
du convertisseur analogique-numérique et l’évènement est étiqueté saturant (GeDsat).
Réponse en énergie
Les différents types d’interaction possibles ont un effet direct sur la réponse en énergie du
dispositif. Lors d’un effet photoélectrique, le photon est totalement absorbé par la matière et
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Figure 4.6 – Vue schématique de la réponse en énergie d’un détecteur Germanium (Figure extraite
de von Ballmoos et al. 2005). La figure de gauche illustre le cas d’un rayonnement monochroma-
tique d’énergie Ei < 1022 keV alors que la partie de droite correspond à une énergie incidente
Ei > 1022 keV.
l’énergie déposée correspond à l’énergie incidente. En revanche, les dépôts d’énergie enregis-
trés suite aux autres types d’interaction ne vérifient pas cette correspondance injective. Lors
d’une diffusion Compton, le photon diffusé peut s’échapper du plan de détection auquel cas
l’énergie associée à l’évènement est inférieure à celle du photon incident. Ce phénomène ex-
plique l’apparition d’une composante dans le spectre qu’on appelle continuum Compton 4. De
manière similaire, la création d’une paire e+e− par un photon énergétique peut entraîner un
dépôt d’énergie partiel. En effet, le positron a un libre parcours moyen très court ; lors de son
annihilation avec un électron du matériau, deux photons à 511 keV sont libérés et peuvent alors
s’échapper du dispositif de détection. Cette situation est à l’origine des deux pics d’échappe-
ment qu’on observe dans le spectre d’une source monochromatique dont l’énergie est supérieure
à 1022 MeV.
La figure 4.6 illustre la réponse en énergie d’un détecteur Germanium isolé à des photons in-
cidents monochromatiques pour deux énergies différentes. Le pic associé aux dépôts de pleine
énergie (photopeak en anglais) est le seul élément qui contient une information directement
exploitable ; les autres structures (front et continuum Compton, pics d’échappement) qui appa-
raissent suite aux phénomènes évoqués plus haut doivent être quantifiées indirectement à partir
du nombre de photons qui ont été comptés à plus haute énergie. Ces aspects, qui dépendent de la
structure précise du plan de détection et des matériaux avoisinants, sont décrits par la matrice de
redistribution en énergie (RMF). La détermination précise de la RMF est cruciale pour l’analyse
des données car une mauvaise évaluation des structures Compton conduit à des estimations de
flux erronés à basse énergie.
Compte tenu des différents cas de figure, la RMF de SPI a été séparée en 3 parties permettant
4. La bosse délimitant ce continuum à haute énergie, appelée front Compton, est caractéristique de l’énergie
maximum qu’un photon peut perdre lors d’une simple diffusion Compton, i.e. lorsque l’angle de diffusion est égal
à 180◦.
4.3. TRAITEMENT DES DONNÉES SPI 57
une meilleure lisibilité du problème :
– La RMF1 représente les photons qui arrivent sur les détecteurs en y déposant toute leur
énergie (photopeak) ; il s’agit d’une matrice diagonale.
– La RMF2 correspond aux photons qui interagissent par effet Compton dans les matériaux
extérieurs avant que le photon diffusé ne dépose une partie de l’énergie incidente dans les
détecteurs ; il s’agit d’une matrice triangulaire inférieure.
– La RMF3 est associée aux photons qui interagissent par effet Compton dans les détecteurs
avant que le photon diffusé ne se libère du dispositif, provoquant donc un dépôt partiel de
l’énergie incidente ; elle aussi est triangulaire inférieure.
Efficacité de détection
Si la RMF évalue la redistribution en énergie des photons incidents, elle ne spécifie pas
comment le dispositif expérimental répond à un faisceau parallèle en provenance d’une source
supposée à l’infini. En effet, le taux de comptage par pixel dépend de manière évidente de
l’interaction du rayonnement (absorption, diffusion) avec le masque et les matériaux extérieurs
à la caméra. Pour évaluer ces facteurs physico-géométriques, on doit tenir compte de la structure
précise du spectromètre et de ses environs. La fonction d’appareil (IRF) décrit ces aspects en
termes de surface efficace en fonction de l’angle et de l’énergie du photon incident.
L’IRF de SPI a été déterminée par un étalonnage au sol (mesures de l’efficacité pour certains
angles données) puis vérifiée/affinée et extrapolée à tous les angles par des simulations numé-
riques développées en parallèle. Pour arriver à des temps de calcul raisonnables, les simulations
tirent profit des symétries du problème et utilisent un certain nombre d’approximations (Sturner
et al., 2003). Par exemple, certaines étapes peuvent être décrites par un calcul purement géomé-
trique alors que d’autres nécessitent la prise en compte de toutes les interactions possibles et des
lois de probabilité associées (simulations Monte Carlo). Pour rendre compte de l’environnement
du télescope, les simulations s’appuient sur le modèle de masse TIMM (pour The INTEGRAL
Mass Model, Ferguson et al. 2003) développé par le consortium INTEGRAL. Ce modèle numé-
rique comprend de manière aussi précise que possible toutes les caractéristiques intrinsèques
des matériaux composant l’ensemble du satellite (géométrie et propriétés physiques). Il a no-
tamment été conçu pour estimer la réponse du satellite au flux de particules énergétiques auquel
il est exposé en orbite.
Pour des raisons pratiques, l’IRF de SPI été décomposée en 3 parties appelées ARFs (pour
Ancillary Response Files) correspondant chacune aux différentes RMFs décrites plus haut. De
cette façon, la réponse totale de l’instrument peut-être exprimée par une combinaison linéaire
des ARFi et RMFi.
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4.3.3 Le bruit de fond
Mentionné déjà à plusieurs reprises, le bruit de fond instrumental est un élément omniprésent
dans l’astronomie des hautes énergies. Il n’est donc pas étonnant que beaucoup d’efforts portent
sur la compréhension et la modélisation de ce phénomène qui mène la vie dure aux observateurs.
En effet, comme nous allons le voir, la qualité des résultats en dépend significativement.
Origines physiques
Le bruit de fond instrumental de SPI a essentiellement deux origines physiques : le bombar-
dement du satellite par un flux de particules ultra-énergétiques et la radioactivité naturelle des
matériaux utilisés.
Dans le premier cas, même si l’origine est clairement identifiée, la prédiction du phéno-
mène est difficile car les sources et les processus physiques impliqués sont multiples et assez
mal connus (Jean et al., 2003). En effet, lors de son évolution en orbite, l’observatoire INTE-
GRAL est exposé à un fort flux de protons et autres particules lourdes de très haute énergie. Le
rayonnement cosmique, le vent solaire et le passage du satellite dans les ceintures de radiation
contribuent à ce flux et modulent son intensité sur des échelles de temps différentes. Les colli-
sions inélastiques entre les particules incidentes (dites primaires) et les atomes de la structure
mécanique du satellite produisent des particules secondaires (p, n, pi0, pi+, γ...) qui sont suscep-
tibles d’exciter/activer les noyaux de la structure matérielle de l’observatoire. Ceci crée alors
des isotopes et isomères radioactifs qui, selon leur durée de vie, se désexcitent et/ou décroissent
plus ou moins vite en libérant des photons γ et/ou des particules β. Les produits de la radio-
activité peuvent alors interagir avec les détecteurs Germanium pour former des raies (les γ de
désexcitation totalement absorbés) ou un continuum (les γ partiellement absorbés et les β) dans
le spectre.
La radioactivité dite naturelle, en revanche, est plus facile à prévoir. Elle est due à la présence
naturelle d’une faible quantité d’isotopes à longue durée de vie (de l’ordre du milliard d’années)
dans la structure mécanique du satellite. Leur décroissance est responsable de raies d’intensité
constante dans le spectre du bruit de fond, ce qui permet de suivre l’évolution à long terme de
l’efficacité de détection (Jean et al., 2003).
In fine, le spectre du bruit de fond de SPI se compose donc d’un continuum en loi de puis-
sance brisée et d’un ensemble de raies caractéristiques des processus radioactifs mis en jeu (cf.
figure 4.7).
Evolution
La difficulté de l’astronomie X-dur/γ provient du fait que le niveau de bruit n’est pas constant,
mais régi par divers cycles, tendances et phénomènes aléatoires. Comme nous l’avons vu plus
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Figure 4.7 – Bruit de fond de l’instrument SPI. La courbe bleue correspond aux évènements
simples et inclut les PE, évènements qui ont été discriminés par la PSD. La courbe rouge corres-
pond aux évènements doubles et la courbe noire représente le spectre moyen total des coups dues
au bruit de fond. La figure est tirée de Jean et al. (2003).
haut, le bruit prend naissance lors de la désexcitation/décroissance des noyaux, phénomène qui
ne se produit pas nécessairement au moment de (ou peu après) l’impact de la particule primaire.
En effet, certains isotopes ont une durée de vie grande devant la durée de vie d’un pointage du
satellite, ce qui entraîne que le bruit de fond à un instant donné dépend de l’historique d’activa-
tion des matériaux.
Ensuite, le flux des particules primaires lui-même évolue sur des échelles de temps très
variées, caractéristiques de l’environnement spatial. L’observatoire passe près de 90% de son
orbite dans son environnement nominal, i.e. en dehors des ceintures de radiation de la Terre, où
le flux des primaires est dominé par le rayonnement cosmique. Malgré sa stabilité relative, le
rayonnement cosmique est sujet à des variations à court et moyen terme pouvant atteindre 10%,
ce qui est suffisant pour perturber voire noyer le signal du ciel. De temps à autre, le satellite
subit des éruptions solaires qui ont un impact considérable sur les propriétés du bruit instru-
mental. Non seulement son intensité augmente brutalement (proportionnellement à l’intensité
de l’éruption solaire) mais l’activation massive d’isotopes à moyenne et longue durée de vie
continue à avoir des répercussions sur le spectre plusieurs jours voire semaines après. L’activité
solaire est aussi responsable d’effets à long terme, car son évolution graduelle module le flux du
rayonnement cosmique intercepté par le satellite.
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Modélisation
Comme le signal des sources ne représente souvent qu’un faible pourcentage de l’intensité
du bruit de fond, il est important d’évaluer ce dernier avec autant de précision que possible si
l’on veut correctement extraire le flux des sources. Dans les instruments à masque codé, ceci est
généralement réalisé par la méthode dite du champ vide.
Cette méthode tient compte du fait que le bruit de fond n’est pas uniformément distribué
sur les différents détecteurs. En effet, pour un détecteur donné, la contribution relative des diffé-
rentes sources de bruit dépend clairement de la position du détecteur dans la distribution spatiale
de matière que constitue le satellite. De plus, le vieillissement individuel de chaque détecteur
engendre une variation du niveau de bruit dans le temps, indépendamment des sources et des
autres détecteurs. Pour prendre en compte ces facteurs, la distribution du bruit est évaluée à
l’aide du motif enregistré lors d’une observation (i.e. une série de pointages) d’une région vide
du ciel (i.e. dépourvue de source X-dur/γ). Ce motif, appelé carte de non-uniformité du bruit
ou background pattern en anglais, correspond donc à la seule contribution du bruit de fond ; sa
distribution spatiale est considérée comme étant constante sur des échelles de temps de l’ordre
de 6 mois tandis que sa normalisation peut évoluer sur des échelles de temps beaucoup plus
courtes suite aux fluctuations du flux de particules primaires.
Pour pouvoir extraire le flux d’une cible astrophysique à un instant et dans une bande en
énergie donnée, on évalue donc d’abord la carte de non-uniformité dans cette bande en énergie
à l’aide d’une observation de champ vide (si possible proche dans le temps de l’observation que
l’on souhaite analyser). Ensuite, la normalisation de la carte de non-uniformité est ajustée pour
correspondre au mieux aux données. Les résidus significatifs qui apparaissent après soustraction
de la carte de bruit peuvent alors être associés à des sources par la méthode itérative IROS (pour
Iterative Removal Of Sources, cf. 4.3.4) ou par l’utilisation d’un modèle de ciel prédéfini (le sky
model). Ces méthodes d’extraction de flux seront explicitées dans les prochains paragraphes.
4.3.4 Déconvolution
Le traitement numérique qui permet d’extraire le flux des sources du champ de vue est
appelé la déconvolution. Dans cette partie, nous allons présenter le principe de fonctionnement
de ce processus ainsi que les deux routines utilisées à cet effet.
Principe de base
Rappelons que l’image projetée sur le plan de détection (traduite par le nombre de coups
mesuré sur chaque détecteur) correspond à la convolution de l’image du ciel par le masque
codé additionnée au bruit de fond instrumental. Après soustraction du bruit, la déconvolution
des coups résiduels permet donc, en principe, de remonter au flux des sources présentes dans le
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champ de vue. Comme la matrice de réponse de SPI est complexe et non-inversible, la déconvo-
lution se réalise par une approche directe, basée sur l’ajustement d’un modèle de ciel. En effet,
la distribution des coups détectés peut être modélisée en fonction de la position des sources
ponctuelles (i.e. le modèle du ciel) et d’une carte de non-uniformité du bruit de fond. Pour s
sources occupant les positions xs,p et ys,p dans le ciel, d détecteurs, p pointages, des photons













L’extraction du flux des sources revient donc à résoudre l’équation 4.6 pour Fs. Cette étape
fournit des résultats corrects à condition que le modèle de ciel et la carte de bruit soient adaptés à
l’observation. Dans le cas contraire, l’image en coups reproduite par le modèle est trop différente
des données, ce qui se traduit par un test statistique défaillant.
La caméra de SPI est composé de seulement 19 pixels physiques. Sur un seul pointage, la
résolution de l’équation 4.6 est impossible car le système est sous-déterminé. La stratégie du
dithering (cf. section 4.1.3) permet d’augmenter le nombre d’équations en juxtaposant les infor-
mations enregistrées pendant plusieurs pointages spatialement décalés les uns par rapport aux
autres. Néanmoins, la résolution du système résultant n’est toujours pas aisée, car le problème
est mal conditionné, i.e. les données ne contiennent pas assez d’informations pour permettre
une résolution numérique exacte. Aussi, l’utilisation de plusieurs pointages successifs nécessite
la prise en compte de l’évolution des composantes d’émission au cours du temps (sources et
bruit de fond) et ajoute donc une dimension temporelle au problème.
Pour résoudre le système, il est donc nécessaire d’avoir recours à certaines approximations.
Plusieurs modèles approchés ont été implémentés dans les logiciels d’extraction de flux tels
spiros (Skinner & Connell, 2003) et deconv afin de simplifier la matrice de réponse instrumen-
tale (i.e. la combinaison linéaire des ARFi et RMFi). Une approximation commune à tous les
modèles consiste à résoudre le système séparément pour tous les canaux d’énergie Ec. Concrè-
tement, le problème revient donc à résoudre le système :




AsFs + BEc (4.6)
pour déterminer XEc , le vecteur qui contient la contribution des différentes sources, ajoutée au
bruit de fond BEc . Pour cela, le mode photopeak prévoit un calcul en deux temps : d’abord,
les flux des sources sont estimés de manière préliminaire en utilisant seulement la partie dia-
gonale de la matrice de réponse (i.e. ARF1 et RMF1), puis ces mesures sont corrigées par la
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pseudo-efficacité de l’instrument, i.e. la redistribution en énergie due à l’effet Compton. Le
mode pseudo-ARF, en revanche, tient compte directement de cet effet dans le calcul des solu-
tions, à condition de connaître approximativement la pente du spectre des sources considérées.
Lors d’une analyse d’un nombre élevé de pointages ou d’un champ de vue complexe, l’exé-
cution du mode pseudo-ARF est cependant très coûteuse en temps. En pratique, nous avons
comparé les résultats obtenus avec les différentes méthodes de résolution afin d’en choisir la
plus adaptée aux besoins (nombre de pointages, champ de vue etc.).
spiros et la recherche de sources
Le logiciel spiros fait partie de la collection osa, un ensemble d’outils informatiques mis
à disposition de la communauté par les équipes instrumentales et par l’ISDC. Son principe
de fonctionnement repose sur la méthode de soustraction itérative des sources (méthode IROS,
pour Iterative Removal Of Sources Hammersley & Skinner 1984). Sur des instruments à masque
codé, cette technique est assez courante pour détecter et extraire le flux des sources ponctuelles.
L’algorithme repose sur la recherche de la solution la plus significative en supposant que l’image
sur le plan de détection est produite par une seule source plus le bruit de fond. A cet effet, une
opération élémentaire de la routine consiste à placer une source témoin sur chaque pixel afin
d’en évaluer l’intensité (et l’incertitude sur l’intensité) qui reproduit au mieux les données. Cette
approche permet de déterminer approximativement la position et l’intensité de la source qui a
généré l’excès le plus significatif sur le plan de détection. Ces paramètres sont ensuite affinés
en maximisant la qualité de l’ajustement entre l’image reproduite et les données. Les résidus
du meilleur ajustement servent de point de départ pour la prochaine itération, visant à extraire
une autre source présente dans l’image. Lors de chaque itération successive, les paramètres des
sources préalablement détectées sont réajustés afin d’obtenir la reproduction la plus précise de
l’image en coups. Une fois que les paramètres de toutes les sources significatives ont été ajustés
au mieux, le niveau de confiance du processus d’extraction est évalué à l’aide d’un test du χ2.
Lors de l’analyse des observations présentées dans cette thèse, nous avons utilisé le mode
timing-imaging de spiros afin de chercher les sources actives par la méthode expliquée plus haut.
Les principaux paramètres d’une telle exécution sont alors le nombre de sources ponctuelles à
chercher, la significativité minimale des sources retenues, l’échantillonnage spatial du champ
de vue, la précision des ajustements par la méthode des moindres carrées et l’échelle de temps
sur laquelle les valeurs des flux/incertitudes sont ajustées.
spiros comprend aussi d’autres modes d’exécution (tel le mode spectral par exemple). Tou-
tefois, nous avons essentiellement utilisé le logiciel deconv pour l’extraction des spectres car ce
dernier est capable de produire des résultats de même qualité avec un temps de calcul réduit.
4.3. TRAITEMENT DES DONNÉES SPI 63
deconv et le sky model fitting
Le logiciel deconv a été développé par les informaticiens de l’équipe INTEGRAL du CESR
afin d’avoir un outil d’extraction de flux léger et adaptable en cas de besoin. Ce logiciel ne
permet pas d’effectuer une recherche itérative des sources du champ de vue et nécessite donc la
connaissance préalable d’un modèle de ciel spécifiant la position (et éventuellement la pente du
spectre) des sources à prendre en compte dans l’analyse. En fonction du mode choisi (photopeak
ou pseudo-ARF), le programme calcule d’abord les matrices qui correspondent aux pointages
et aux canaux en énergie sélectionnés ; cette étape est réalisée soit par interpolation tri-linéaire
(pour les ARFs), soit par la méthode dite de dilatation compression (pour les RMFs). Ensuite,
le programme convolue le modèle de ciel par la matrice de réponse pour évaluer la contribution
des sources sur le plan de détection ainsi que la normalisation du bruit de fond qui reproduisent
au mieux les données. Le résultat est obtenu par une résolution par la méthode des moindres
carrées.
Après avoir déterminé les sources actives lors d’une observation donnée avec spiros, nous
avons utilisé deconv pour extraire les courbes de lumière et les spectres. Suffisamment précis,
nous avons principalement utilisé le mode photopeak pour l’extraction des flux. En effet, des
tests effectués dans différentes conditions ont systématiquement révélé un bon accord avec le
mode pseudo-ARF. Ce dernier est cependant moins pratique étant donné qu’il est plus coûteux
en temps de calcul.
4.3.5 Le traitement semi-automatique
Pour améliorer l’efficacité du processus d’extraction, nous avons développé trait_obs, un
outil de traitement semi-automatique qui coordonne les différentes étapes décrites plus haut.
Partant des données pré-traitées (cf. partie 4.3.1), le script guide l’utilisateur au travers de la
chaîne de traitement en lui laissant la main au moment des choix importants. Cet aspect est
primordial puisqu’il permet d’adapter les méthodes en fonction du type d’étude envisagée, des
connaissances préalables sur la source, du champ de vue et des pointages considérés.
Concrètement, le script a besoin de deux fichiers d’entrée. Le premier spécifie la liste des
pointages à inclure dans l’analyse et le deuxième indique les bandes d’énergie dans lesquelles
les mesures de flux sont extraites. Il fait d’abord appel à la routine spi.image.fits qui va cher-
cher les données concernées et les formate en un assemblage de cinq fichiers FITS. Ces fichiers
contiennent toutes les informations nécessaires au traitement successif, à savoir les caractéris-
tiques des pointages (pntg.fits), les intervalles de temps utiles (gti.fits), les temps d’exposition
effective (livetime.fits), les bandes en énergie considérées (ebds.fits) et la carte de coups enre-
gistrés (counts.fits).
Le script sélectionne le champ vide le mieux adapté au traitement, c’est à dire celui qui est
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le plus proche en temps des pointages que l’on souhaite analyser. Si les pointages considérés
recouvrent une période trop longue (>6 mois), alors l’analyse est séparée en sous-groupes en
utilisant un champ vide différent pour chaque sous-groupe. Dans un premier temps, les données
enregistrés pendant l’observation du (ou des) champ(s) vide(s) sélectionné(s) sont formatées de
manière similaire aux données de la source, avec les mêmes bandes en énergie. Ensuite, le script
exécute la routine flat_field qui crée la carte de non-uniformité à partir du fichier counts.fits
associé.
Une fois que la carte de non-uniformité est créée, le programme est prêt à piloter la décon-
volution. Il demande alors à l’utilisateur quel logiciel il souhaite utiliser, spiros ou deconv. Si
le champ de vue n’est pas connu, il faut utiliser spiros afin de rechercher les sources actives
par la méthode IROS (cf. section 4.3.4). Pour cela, l’utilisateur spécifie les paramètres de la
recherche (nombre de sources, échelles de temps, précision etc.) en fonction du champ de vue
et du nombre de pointages analysés. Ensuite, trait_obs pilote l’exécution de spiros et sort les
résultats à l’écran ainsi que dans des fichiers.
En revanche, si l’on connait déjà le modèle de ciel correspondant aux pointages considérés,
alors la chaîne est optimisée pour l’utilisation de deconv. Dans ce cas, trait_obs fait appel à
la routine src_time qui prépare les fichiers paramètres de deconv de manière interactive. Après
que l’utilisateur a choisi le mode d’extraction (photopeak ou pseudo-ARF), la routine considère
toutes les sources potentielles du champ de vue centré sur la source principale et affiche le ca-
talogue à l’écran. L’utilisateur choisit alors les sources à inclure dans l’analyse ainsi que les
échelles de temps pour l’extraction des flux et la normalisation du bruit de fond. Les échelles
choisies seront alors respectées au mieux en prenant en compte les temps de manœuvre, les
temps inter-pointages (lorsque les pointages ne se suivent pas directement) et inter-révolutions
(lorsque les pointages considérés recouvrent plusieurs révolutions). src_time demande finale-
ment à l’utilisateur s’il faut prendre en compte l’émission diffuse associée à l’annihilation des
positrons (qui s’avère parfois nécessaire, cf. l’analyse de GS 1826–24 présentée au Chapitre 7)
et rend la main à trait_obs, qui lance l’exécution de deconv. Les résultats sont sortis dans des
fichiers compatibles avec xspec v.11 et v.12 et les routines de visualisation des données.
Maintenant que nous avons présenté les objets concernés par notre étude, les résultats an-
térieurs de la discipline, le dispositif expérimental et les méthodes de traitement, nous sommes
prêt à attaquer la deuxième partie de ce manuscrit, qui résume les principaux résultats que nous






L’émission haute énergie de GRS
1915+105
A présent nous rentrons dans le vif du sujet, à savoir la présentation des résultats qui ont été
obtenus durant ce travail de thèse. Le premier objet que nous avons étudié est GRS 1915+105,
une source énigmatique de la classe des microquasars. Les résultats présentés dans ce chapitre
ont été publiés dans Astronomy & Astrophysics (Droulans & Jourdain, 2009).
5.1 Caractéristiques de la source
GRS 1915+105 est une source particulière et pour le moins intrigante. Détectée en rayons X
par l’instrument WATCH, un moniteur à grand champ de vue à bord de l’observatoire GRANAT
(Brandt et al., 1990; Castro-Tirado et al., 1992), GRS 1915+105 est devenue célèbre deux ans
plus tard lorsque Mirabel & Rodríguez (1994) ont découvert qu’il s’agissait de la première
source Galactique qui présentait des éjections de matière superluminales, i.e. des jets dont la
vitesse apparente dépassait celle de la lumière. De surcroît, il s’agit d’une des sources les plus
brillantes (dépassant régulièrement la luminosité d’Eddington, Done et al. 2004), et les plus
variables (le comportement temporel observé a donné lieu à la définition de plus d’une dizaine
de classes de variabilité, Belloni et al. 2000) du ciel X. Il n’est donc guère surprenant que
beaucoup de travaux ont été consacrés à cette source, notamment pour comprendre la nature
particulière du flot d’accrétion et les connexions entre accrétion et éjection de matière. Le lecteur
intéressé trouvera un résumé de ces aspects dans Fender & Belloni (2004).
Le système abrite un trou noir qui accrète la matière débordant du lobe de Roche de son
compagnon, une étoile géante de type K (Greiner et al., 2001). La fonction de masse de la bi-
naire fût estimée à 9.5±3M (Greiner et al., 2001) et l’étude combinée des paramètres orbitaux
et de l’élargissement rotationnel de la géante secondaire (déterminé à partir de la largeur des
raies d’absorption photosphérique) a conduit à des estimations respectives de 14± 4M et de
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0.8±0.5M pour les masses de l’objet compact et de son compagnon (i.e. un système LMXB,
Harlaftis & Greiner, 2004). La distance à la source et l’inclinaison du système binaire par rap-
port à la ligne de visée ont été discutées par Zdziarski et al. (2005), qui concluent que la plupart
des estimations publiées dans la littérature convergent vers d ' 11 et i ' 66◦. Nous avons retenu
ces paramètres pour la présente étude.
5.2 Motivation
Dans la majorité des publications concernant GRS 1915+105, les auteurs se sont concentrés
sur les propriétés de l’émission X et les connexions avec l’émission radio. Ceci s’explique
évidemment par l’aspect étonnant et singulier de sa courbe de lumière en rayons X (p.ex. Chen
et al., 1997; Belloni et al., 1997; Muno et al., 1999; Rodriguez et al., 2008) et par la récurrence
des puissantes éjections de matière détectées en radio (p.ex. Pooley & Fender, 1997; Klein-Wolt
et al., 2002). Par ailleurs, le fait que le spectre de GRS 1915+105 est en moyenne bien plus mou
que celui des autres systèmes à trou noir (Reig et al., 2003) entraîne que l’émission au-dessus
de 100 keV est détectée avec un rapport signal sur bruit relativement faible, ce qui rend l’étude
du rayonnement X-dur plus difficile. Une mesure précise de la partie haute énergie du spectre
est pourtant importante car cette partie contient des informations uniques sur la physique qui
régit les régions les plus énergétiques du flot d’accrétion. Grâce à sa sensibilité inégalée au-delà
de 150 keV, SPI est l’instrument (actuellement en opération) le plus adapté pour mener à bien
ce type d’étude.
La seule étude précédente dans cette gamme en énergie a été conduite par Zdziarski et al.
(2001) et revisitée 4 ans plus tard (Zdziarski et al., 2005). Ces auteurs ont analysé 9 observa-
tions pointées d’OSSE totalisant presque 3 Msec de données et ajusté conjointement les spectres
haute énergie avec des données issues de l’observatoire RXTE. Les modèles classiques de
Comptonisation thermique (de type Sunyaev & Titarchuk 1980 ou Titarchuk 1994) et le mo-
dèle BMC de Laurent & Titarchuk (1999) se sont avérés incompatibles avec les données ; en
revanche, les auteurs ont suggéré que les spectres observés sont produits par Comptonisation
dans un plasma hybride, i.e. un milieu qui contient à la fois des électrons thermiques et non-
thermiques. L’étude présentée ici vise à vérifier/approfondir ces points à l’aide de données plus
récentes, en explorant l’évolution des propriétés spectrales à haute énergie sur une échelle de
temps plus courte. En effet, la durée typique des pointages d’OSSE était de l’ordre de la se-
maine, alors que SPI permet d’atteindre une sensibilité comparable > 100 keV au bout de ∼ 1
jour.
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Figure 5.1 – Variabilité à long terme de l’émission X-dur de GRS1915+105. Chaque point repré-
sente le flux entre 22 – 50 keV moyenné par observation, ce qui correspond à une échelle de temps
de l’ordre de la journée. Les observations discutées dans le texte sont indiquées par les flèches en
haut du graphe.
5.3 Observations et réduction de données
Nous avons analysé toutes les données SPI sur GRS 1915+105 accumulées pendant une
période de près de deux ans, entre septembre 2004 et mai 2006. Celles-ci sont réparties sur 20
observations individuelles correspondant chacune à une révolution d’INTEGRAL. Pour chaque
observation, nous avons sélectionné tous les pointages où la source se situait à moins de 12◦ de
l’axe central, en excluant ceux qui présentaient une anomalie du bruit de fond suite au passage
dans les ceintures de radiation de la Terre ou à cause d’éventuelles éruptions solaires. Chacune
des observations retenues totalise au minimum 15 ksec d’exposition sur la source (certaines dé-
passant même les 100 ksec), ce qui permet l’étude du spectre moyen par révolution. La somme
des observations correspond à une exposition totale de 1.7 Msec et les détails du carnet ob-
servationnel sont données dans la Table 5.1. Pour la réduction des données, nous avons suivi
le protocole expliqué au paragraphe 4.3.5. En raison de sa variabilité notoire, nous avons tou-
jours utilisé l’échelle de temps du pointage pour l’extraction des flux de GRS 1915+105 dans les
bandes 22 – 50 keV et 50 – 150 keV. Ensuite, pour la production des spectres, nous avons adapté
l’échelle de temps en fonction de la variabilité révélée par les courbes de lumière. Cette méthode
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Figure 5.2 – Relation entre les flux moyens par jour mesurés dans les bandes X (1.2 – 12 keV) et
X-dur (22 – 50 keV).
a permis de réduire les barres d’erreur à haute énergie sans perte d’information scientifique.
5.4 Résultats
5.4.1 Courbes de lumière
La Figure 5.1 représente l’évolution du flux X-dur de GRS 1915+105 au long de notre
période observationnelle. Comme attendu, la source est très variable à moyen terme : le flux
dans la bande 22 – 50 keV moyenné par observation (i.e. sur une échelle de temps de l’ordre du
jour) varie entre 90 et presque 400 mCrab, avec une incertitude moyenne de 5 mCrab. Sur des
échelles de temps plus courtes, les courbes de lumière révèlent un comportement toujours assez
variable, mais d’amplitude plus faible ; par pointage (i.e. sur une échelle de temps de ∼ 2 ksec),
la variation maximale enregistrée au cours d’une observation est de l’ordre d’un facteur 2.
Pour mettre en relation le comportement à plus haute énergie avec la variabilité observée en
rayons X, nous avons comparé les mesures de SPI avec celles obtenues simultanément par ASM,
le moniteur X à bord de RXTE (cf. Section 3.1.4). A moyen terme (i.e. sur une échelle de temps
de la journée), on observe une tendance d’anticorrélation entre les bandes d’énergie 1.2 – 12 keV
et 22 – 50 keV (cf. Figure 5.2), avec un facteur de corrélation linéaire de ρ = −0.59± 0.02 et
une significativité de 99%. Sur des échelles de temps plus courtes, il est difficile de dégager une
relation claire entre les deux bandes car l’erreur sur les mesures de SPI est assez grande (∼ 10 –
15 % du flux). De plus, les échelles de temps ne sont pas identiques, les pointages d’ASM étant
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Figure 5.3 – Relation entre l’indice de photon d’un ajustement du spectre moyen par une loi de
puissance et le flux X-dur moyen pour chaque observation. Les observations qui sont discutées
dans le texte sont marquées en rouge et celles que nous avons sélectionnées pour former les deux
échantillons sont indiquées sur fond bleu.
plus courts (quelques minutes) que les pointages de SPI (∼ une demi-heure). Toutefois, pendant
l’observation 368, la source présente beaucoup d’agitation et l’évolution à court terme du flux
dans les deux bandes semble corrélée (cf. Figure 5.5 droite).
Afin de quantifier la variabilité de la source pour chaque observation, nous avons calculé la
moyenne quadratique de l’écart à la moyenne (= la valeur rms) des différentes mesures de flux
dans les deux bandes en énergie. Cette valeur est ensuite normalisée par le flux moyen pour
obtenir l’amplitude de variabilité exprimée en pourcentage. Ce paramètre permet de comparer
l’amplitude de la variabilité par observation pour chaque instrument séparément, mais des com-
paraisons entre les deux bandes en énergie restent difficiles en raison des fenêtres temporelles
différentes. En outre, la barre d’erreur moyenne des courbes de lumière de SPI est souvent du
même ordre de grandeur que la valeur rms associée, ce qui empêche de tirer des conclusions
solides de ce type d’analyse. Néanmoins, nous signalons que les deux bandes mesurent des
pourcentages de variabilité pouvant dépasser les 30%, avec sensiblement plus d’amplitude en X
qu’au-delà de 20 keV.
5.4.2 Analyse spectrale
L’analyse spectrale des données SPI sur GRS 1915+105 a été réalisée à l’aide du logiciel
xspec v11.3.2 (Arnaud, 1996). Dans un premier temps, nous avons ajusté le spectre moyenné
sur chaque observation avec le modèle le plus simple, c’est à dire une loi de puissance. Comme
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on peut le voir dans la dernière colonne de la Table 5.1, ce modèle permet de décrire la plupart
des spectres de manière satisfaisante. Pour l’ensemble des observations analysées, l’indice de
photon du meilleur ajustement est compris entre 2.8 et 3.5, avec une incertitude typique de 0.1
(cf. Table 5.1, avant-dernière colonne).
Ensuite, nous avons classifié chaque observation à base du flux moyen mesuré dans la bande
22 – 50 keV et de l’indice de photon du spectre associé. Cette classification, présentée dans le
diagramme de la Figure 5.3, donne un aperçu simplifié des caractéristiques X-dur arborées par
la source. Même si la distribution des points ne permet pas de distinguer une tendance claire, on
observe que lorsque le flux est fort (F22−50 > 300 mCrab), la pente du spectre est relativement
dure (Γ ∼ 2.9). Pour des flux plus faibles (F22−50 . 200 mCrab), on remarque que la pente
typique semble se concentrer autour de deux valeurs, une plutôt dure (Γ ∼ 3.0) et l’autre molle
(Γ ∼ 3.5).
Nous avons utilisé le diagramme de la Figure 5.3 pour sélectionner 4 observations dont
nous allons présenter une analyse plus détaillée. D’abord, nous avons choisi les observations
réalisées pendant les révolutions 295 et 423 car toutes les deux montrent un flux moyen élevé
(et disposent donc d’un bon rapport signal-sur-bruit) mais des formes spectrales très différentes.
De plus, le flux en rayons X et X-dur est plus ou moins constant sur l’ensemble des observations
(cf. Figure 5.4), ce qui favorise une analyse significative du spectre moyen. Par ailleurs, nous
avons choisi de présenter les observations 246 et 368 en raison de leur appartenance à des
programmes d’observations multi longueur d’onde. Ceci permettra d’inscrire et de discuter les
mesures de SPI dans un contexte plus large.
5.4.3 Observations 295 et 423
Les courbes de lumière obtenues par ASM montrent que le comportement de la source en
rayons X est très similaire pendant les deux observations : le flux dans la bande 1.2 – 12 keV
est très faible et pratiquement constant (cf. Figure 5.4). A part une différence de flux de 35%,
les courbes de lumière en X-dur sont aussi très similaires, avec de nouveau très peu de varia-
bilité pendant les deux observations. En revanche, les caractéristiques spectrales sont signifi-
cativement différentes : les indices de photon sont ajustés à 3.47± 0.07 et 2.80± 0.04 pour les
observations 295 et 423, respectivement.
Pour essayer de comprendre l’origine des différences spectrales observées, nous avons étu-
dié les deux spectres à l’aide de modèles physiquement significatifs. En fait, la valeur élevée du
χ2 réduit (cf. dernière colonne du Table 5.1) montre qu’une simple loi de puissance décrit assez
mal le spectre mesuré pendant l’observation 295. En effet, au-delà de 100 keV, SPI a observé un
excès par rapport à cette loi de puissance, ce qui laisse pressentir que les modèles classiques de
Comptonisation (qui supposent une seule population d’électrons thermalisés) ne sont pas suffi-
sants pour expliquer le spectre. Le modèle comptt (Titarchuk, 1994), qui présente une coupure
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SPI22−50keV ASM1.2−12keV
Obs ID MJD start MJD stop Exp time (s) <F> (mCrab) rms/<F> (%) <F> (cts/cm2/s) rms/<F> (%) Γ χ2/27
231 53253.20 53253.95 48412.50 322.5 ± 5.0 20.2 51.9 ± 0.5 58.0 2.80 ± 0.06 0.97
242 53285.10 53285.75 42782.20 259.5 ± 4.5 11.6 70.9 ± 0.7 8.20 3.09 ± 0.06 0.56
243 53288.63 53289.44 49962.72 199.8 ± 4.4 16.0 62.1 ± 0.5 10.1 2.99 ± 0.10 1.08
246 53296.35 53297.53 77174.90 305.8 ± 3.1 7.00 81.3 ± 0.3 28.2 3.02 ± 0.05 1.37
248 53302.88 53304.90 134148.88 201.3 ± 2.7 18.5 69.4 ± 0.6 9.90 3.07 ± 0.07 0.84
250 53309.14 53310.22 72648.77 199.1 ± 3.9 18.0 71.7 ± 0.4 9.00 3.10 ± 0.10 0.71
251 53311.32 53312.77 84373.42 320.4 ± 3.9 16.7 53.3 ± 0.6 48.4 3.00 ± 0.06 1.12
255 53324.27 53325.46 81422.62 152.1 ± 3.0 10.6 no data no data 2.85 ± 0.09 0.64
295 53442.95 53444.15 85681.48 255.5 ± 2.8 5.70 43.7 ± 0.4 5.10 3.47 ± 0.07 1.40
305 53472.66 53475.66 91334.75 180.2 ± 2.7 11.8 no data no data 3.52 ± 0.08 0.96
315 53503.53 53504.55 69072.34 158.3 ± 3.4 20.7 134.1 ± 0.7 26.6 3.00 ± 0.10 1.26
361 53640.92 53641.58 70136.04 123.2 ± 3.1 37.6 77.0 ± 0.7 35.7 3.24 ± 0.13 0.92
366 53655.52 53657.87 161541.02 169.7 ± 3.0 19.7 59.1 ± 0.6 9.00 3.47 ± 0.09 1.46
367 53659.23 53660.83 109687.94 160.4 ± 3.6 17.1 108.2 ± 0.5 40.9 3.48 ± 0.11 1.41
368 53661.51 53663.78 154549.29 187.2 ± 2.8 18.6 113.7 ± 0.4 28.7 3.42 ± 0.07 1.68
369 53664.31 53665.53 52753.31 194.0 ± 6.4 24.7 116.9 ± 0.6 43.5 3.43 ± 0.14 1.06
373 53676.27 53677.43 83798.38 87.2 ± 3.8 36.6 77.6 ± 0.7 38.9 3.14 ± 0.18 1.07
379 53694.27 53695.47 90421.32 183.1 ± 3.9 15.3 167.3 ± 1.5 32.6 3.08 ± 0.10 0.89
423 53825.88 53828.23 119129.04 391.1 ± 4.2 7.90 29.1 ± 0.2 10.0 2.80 ± 0.04 3.07
431 53851.94 53852.20 15509.04 278.7 ± 7.2 7.30 26.6 ± 0.4 7.20 2.80 ± 0.10 1.46
Table 5.1 – Carnet des observations INTEGRAL et caractéristiques observationnelles élémentaires
du microquasar GRS 1915+105. Le comportement temporel est paramétrisé en termes du flux
moyen et du pourcentage rms (paramètre qui quantifie la variabilité) par observation. L’indice de
photon Γ et la valeur du χ2/ν résument les résultats obtenus lors d’un ajustement du spectre par
une simple loi de puissance.
à haute énergie dont la valeur est déterminée par la température du plasma, n’est en effet pas
capable de reproduire la partie la plus énergétique de l’émission observée, ce qui conduit à un
test statistique défaillant (χ2/ν = 72/26, cf. Table 5.2).
Cependant, on peut imaginer qu’un deuxième processus, éventuellement non-thermique,
s’ajoute pour produire la queue à haute énergie. Pour tester cette hypothèse, nous avons utilisé
un modèle qui comprend deux composantes : la partie à basse énergie est calculée par comptt
et la partie à haute énergie est décrite par une loi de puissance. Comme les barres d’erreur
des mesures à haute énergie sont relativement élevées, l’indice de photon de la loi de puis-
sance est mal contraint ; il a donc été fixé à 2.0, valeur standard attendue pour un processus
de Comptonisation non-thermique. Le meilleur ajustement obtenu avec un tel modèle est ex-
cellent (χ2/ν = 17/25) et fournit une estimation de la température et de la profondeur optique
de la composante thermique du plasma (kTe = 16.3+1.2−0.9 et τ = 0.57). Pour arriver à une bonne
reproduction des données, l’ajout de la loi de puissance est nécessaire. En effet, le ftest indique
une probabilité de l’ordre de 10−9 que l’amélioration par rapport à un modèle sans composante
additionnelle soit due au hasard.
Enfin, nous avons testé un modèle de Comptonisation hybride, c’est à dire un modèle
dans lequel le plasma comprend deux populations d’électrons, l’une thermique et l’autre non-
thermique. Nous avons utilisé le code compps (Poutanen & Svensson, 1996) qui calcule le
spectre par une méthode de diffusion itérative en modélisant la distribution des électrons par une
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Maxwellienne dotée d’une queue à haute énergie distribuée en loi de puissance (dNedE ∝ γ−Γe).
Ce modèle est plus contraignant que le précédant car il suppose que les deux composantes sont
liées, avec le paramètre γmin qui détermine l’énergie des particules où se situe la transition entre
les deux. Pour faciliter la comparaison des résultats, nous avons spécifié une géométrie à sy-
métrie sphérique autour du trou noir et négligé la composante de réflexion dans compps. Avec
cette configuration, nous obtenons un ajustement impeccable (χ2/ν = 17/25), ce qui permet
de conclure que l’émission observée peut être expliquée par un processus de Comptonisation
hybride.
Pour le spectre de l’observation 423, l’ajustement obtenu par une simple loi de puissance
est clairement insuffisant (χ2/ν = 83/27), en raison de la forme courbée du spectre autour de
50 keV. Dans le cadre des modèles de Comptonisation, une telle forme est bien reproduite par
une population thermalisée ; un simple modèle comptt permet donc d’obtenir un meilleur ajuste-
ment (χ2/ν= 46/26). Pourtant, cette description n’est toujours pas acceptable, notamment parce
qu’elle n’arrive pas à reproduire l’émission au-delà de 200 keV. Malgré sa forme différente, le
spectre de l’observation 423 semble donc lui aussi avoir besoin de deux composantes de Comp-
tonisation, soit indépendantes (χ2/ν= 37/25 pour le modèle comptt+pl) soit liées (χ2/ν= 37/25
pour le modèle comptt+pl). Tous les résultats des différents ajustements sont résumés dans la
Table 5.2 et seront discutés plus loin dans le chapitre.
5.4.4 Observations 246 et 368
Les propriétés X et X-dur exhibées par GRS 1915+105 au cours des révolutions 246 et
368 d’INTEGRAL ont déjà été étudiées dans la littérature. Dans le cadre d’un programme multi
longueur d’onde, Rodriguez et al. (2008) ont présenté les données JEM-X et ISGRI de l’ob-
servation 246 qui montrent une évolution cyclique de l’émission X, identifiée par les auteurs
comme des alternances entre les classes de variabilité ν et ρ (pour la définition des classes voir
Belloni et al., 2000). L’observation 368 fait elle-aussi partie d’une campagne multi-longueur
d’onde, combinant cette fois les données d’INTEGRAL et celles du satellite japonais Suzaku.
En analysant le motif de variabilité observé lors de cette période, Ueda et al. (2006) ont conclu
que la source subissait une transition entre les classes χ et θ. Cependant, les études mentionnées
ci-dessus ne couvrent pas l’analyse systématique de la partie >150 keV du spectre moyen.
En comparant les courbes de lumière obtenues par ASM et SPI pour l’observation 368 (cf.
Figure 5.5), on remarque une certaine correspondance entre l’évolution du flux dans les bandes
X et X-dur. Cette similitude suggère que les bandes 1.2 – 12 keV et 22 – 50 keV tracent l’évolu-
tion de la même composante d’émission. Pour l’observation 246, les courbes de lumière laissent
soupçonner une correspondance similaire. Néanmoins, les différentes échelles de temps d’inté-
gration du flux empêchent la quantification du phénomène et donc toute conclusion solide à cet
égard.
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Figure 5.4 – Courbes de lumière ASM et SPI pour les observations 295 et 423. Pendant les deux
observations la source se trouve dans l’état χ, caractérisé par un faible flux et très peu de variabilité
en rayons X. En X-dur, le comportement temporel est similaire (stable sur une échelle de temps de
l’ordre de la demi-heure) avec cependant un flux relativement élevé.
Contrairement aux observations discutées dans la section précédente, les observations 246
et 368 montrent beaucoup de variabilité en rayons X. Il est donc naturel de s’interroger sur le
sens physique des spectres moyens. Pour évaluer l’impact des phases de forte agitation sur la
forme spectrale à haute énergie, nous avons comparé le spectre mesuré par SPI aux résultats des
études antérieures (Ueda et al., 2006; Rodriguez et al., 2008). Cette comparaison montre que le
spectre SPI moyenné sur toute l’observation 246 a la même forme que le spectre ISGRI obtenu
en combinant seulement les phases d’émission stables (appelés Interval I dans Rodriguez et al.
2008). Ceci montre que les pics récurrents observés en X (Intervals II, III et IV) n’ont pas
d’influence sur le spectre moyen à haute énergie ; ce dernier n’est donc pas affecté par des
phases courtes de forte variabilité. Une comparaison similaire avec des observations de Suzaku
(obtenues simultanément avec l’observation 368 d’INTEGRAL) permet d’arriver à la même
conclusion.
Suite à ces vérifications, nous avons utilisé les mêmes modèles que dans la section pré-
cédente pour décrire les spectres moyennés sur chaque observation. De nouveau, les modèles
de Comptonisation à la fois thermique et non-thermique (comptt+pl et compps) fournissent la
meilleure description des spectres. Les détails relatifs aux différents ajustements sont résumés
dans la Table 5.2.
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Figure 5.5 – Courbes de lumière ASM et SPI pour les observations 246 et 368. Celles-ci montrent
un comportement beaucoup plus agité en rayons X que les observations 295 et 423 (cf. Figure
5.4). Malgré un temps d’intégration plus long, les courbes de lumière en X-dur mesurées par SPI
laissent soupçonner une évolution du flux similaire à celle observée en rayons X par ASM.
5.4.5 Comparaisons croisées et spectres composites
Lorsqu’on compare les résultats obtenus pour les quatre observations présentées plus haut,
on remarque un phénomène assez curieux, à savoir que la variabilité exhibée par la source en
rayons X semble complètement indépendante des caractéristiques spectrales observées à plus
haute énergie. En effet, hormis une faible différence en flux, les spectres SPI des observations
295 et 368 (illustrés par la Figure 5.6 gauche) ont exactement la même forme, alors que les
Figures 5.4 et 5.5 montrent que le comportement temporel de la source en rayons X est tout
à fait différent. Nous remarquons une correspondance similaire entre les formes spectrales à
haute énergie lors des observations 246 et 423 (cf. Figure 5.6 droite) alors que de nouveau
le comportement temporel à basse énergie est différent. On voit donc que lorsque la source
présente un flux faible et constant en X, les spectres >20 keV peuvent être très différents et,
réciproquement, que des propriétés spectrales à haute énergie quasi-identiques ne garantissent
en rien des similitudes au niveau du comportement temporel à basse énergie. Cette situation
illustre bien les difficultés rencontrées par la communauté lorsqu’on a essayé de classifier le
comportement quasi-aléatoire et chaotique de cette source pour le moins particulière.
Afin d’atteindre l’image la plus nette possible de la composante à haute énergie de GRS
1915+105, nous avons regroupé les différentes observations dont les caractéristiques spectrales
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Figure 5.6 – Gauche : distribution spectrale du flux d’énergie pour les observations 295 (rouge) et
368 (bleu). La figure montre les meilleurs ajustements obtenus par un modèle phénoménologique
de Comptonisation thermique et non-thermique (comptt+pl, cf. texte). Les canaux en énergie à
faible statistique ont été regroupés pour la clarté de la figure. Droite : Idem pour les observations
246 (bleu) et 423 (rouge).
étaient similaires. En effet, avec une meilleure statistique, on devrait pouvoir améliorer les
contraintes sur les paramètres des modèles appliqués. Nous avons donc défini deux groupes
d’observations en imposant certaines conditions sur les paramètres utilisés pour la classifica-
tion de la Figure 5.3. Ceci a permis de délimiter les zones sur fond bleu de cette figure pour
lesquelles nous avons sommé les données afin d’obtenir un spectre moyen par groupe.
Le premier groupe est caractérisé par un flux moyen entre 22 – 50 keV plutôt faible (<F>'
200 mCrab) et une pente spectrale très molle (Γ ∼ 3.5) ; il sera appelé l’échantillon mou par la
suite. Le deuxième groupe, en revanche, est défini par un spectre plutôt dur (Γ ∼ 2.9) et un flux
moyen en élevé (<F>' 330 mCrab) ; par conséquent nous appellerons ce groupe l’échantillon
dur. On note que les paires d’observations 295/368 (cf. Figure 5.6 gauche) et 246/423 (cf. Fi-
gure 5.6 droite) analysées plus haut présentent les caractéristiques typiques respectifs de chacun
des deux échantillons. Les observations qui ne figurent dans aucune des zones bleutées de la Fi-
gure 5.3 n’ont pas été considérées dans cette partie de l’analyse, ceci afin d’éviter un mélange
des formes spectrales. Au final, les spectres des deux échantillons (cf. Figure 5.7) décrivent as-
sez bien les états limites typiques entre lesquelles l’émission haute énergie (moyennée sur une
échelle de temps de l’ordre du jour) de GRS 1915+105 semble évoluer de manière continue.
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Nous avons ajusté le spectre de chaque échantillon avec plusieurs modèles différents et ré-
sumé les résultats dans la Table 5.2. Comme pour les spectres moyens par observation (cf.
Sections 5.4.3 et 5.4.4), les modèles décrivant une Comptonisation à la fois thermique et non-
thermique (comptt+pl et compps) ont permis la meilleure description des données. L’améliora-
tion considérable de la qualité des ajustements suite au rajout d’une composante additionnelle a
démontré la nécessité que cette dernière soit incluse dans les modèles. L’analyse spectrale des
deux échantillons a donc confirmé l’interprétation dégagée à partir des spectres individuels, en
apportant davantage de contraintes à haute énergie.
5.5 Discussion des résultats
Suite à l’analyse présentée plus haut, nous interprétons l’émission >20 keV de GRS 1915+105
comme étant due à la présence d’électrons thermiques et non-thermiques à proximité de l’objet
compact. Ces électrons produisent le rayonnement énergétique par Comptonisation des pho-
tons à basse énergie émis par le disque d’accrétion. De par l’évolution similaire du flux sur des
échelles de temps de l’ordre de la demi-heure (cf. Figures 5.4 et 5.5), il est probable que la
bande X de l’instrument ASM observe majoritairement la même composante d’émission que
la bande 22 – 50 keV de SPI, à savoir la Comptonisation thermique. Cette interprétation est
en accord avec les résultats présentés par Done et al. (2004), qui ont montré qu’à l’exception
des sursauts très brefs de l’émission thermique du disque d’accrétion, ce dernier n’avait pas
d’influence significative sur le continuum au-delà de 3 keV (voir aussi la discussion de Rodri-
guez et al., 2008). Ces résultats suggèrent donc que l’émission Comptonisée de GRS 1915+105
commence à dominer le spectre à des énergies relativement basses (∼ 3 keV).
Les résultats de l’analyse des observations individuelles ont montré que l’appartenance à une
certaine classe de variabilité ne permettait pas de faire des conclusions relatives aux propriétés
macroscopiques des processus de Comptonisation. En particulier, les observations 295 et 423
ont montré que la classe χ, généralement assimilée à l’état dur-intermédiaire de la classification
spectrale canonique des systèmes à trou noir (Belloni et al., 2005; Rodriguez et al., 2008),
peut correspondre à des formes spectrales assez différentes en X-dur. En revanche, l’analyse
des observations 295 et 368 a révélé que la distribution spectrale de l’émission haute énergie
(moyennée sur un jour) peut être quasi-identique alors que les caractéristiques temporelles de
la source sont complètement différentes. Cette situation pourrait indiquer que les épisodes de
variabilité rapide, typiquement attribués à des sursauts du disque, sont séparés par des phases
de retour à un état d’émission se rapprochant de l’état stable (i.e. l’état χ), dont la contribution
détermine l’aspect à haute énergie du spectre moyen. Quoi qu’il en soit, sous l’hypothèse que
la partie dominante de l’émission entre 3 – 50 keV est produite par une couronne d’électrons
thermalisés, nous pouvons conclure qu’il n’y a pas de corrélation entre la variabilité à courte
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Figure 5.7 – Spectres moyens obtenus pour les échantillons mou (rouge) et dur (bleu) ajustés avec
un modèle de Comptonisation thermique plus une loi de puissance à haute énergie (comptt+pl).
Ces spectres sont représentatifs des états limites de l’émission moyenne par jour au-dessus de
20 keV.
échelle de temps (probablement rythmée par le disque) et les propriétés macroscopiques de la
couronne (taille, température, profondeur optique), qui eux semblent évoluer sur des échelles
de temps plus longues. Nous allons discuter davantage ces paramètres à l’aide des résultats
obtenus pour les échantillons mou et dur, représentatifs des propriétés moyennes "limites" de la
couronne.
Pour l’échantillon mou, l’analyse spectrale montre que les luminosités >20 keV des com-
posantes thermiques et non-thermiques sont approximativement égales. Les flux énergétiques
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Table 5.2 – Résultats des ajustements spectraux réalisés sur les observations discutées dans le
texte.
comptt / compps pl
Obs ID kTbb (keV) kTe (keV) τ γmin Γe Fcomptt α Kpl χ2/ν ftest
83+4.2−2.3 0.08 - - - - - 32/26







−0.20 1.36 2.12 - - - 28/24
44 0.18 - - - - - 72/26







−0.17 1.30 2.36 - - - 17/24
39 0.20 - - - - - 74/26







−0.20 1.31 2.35 - - - 29/24
41+1.2−1.7 0.45 - - - - - 42/26







−0.20 1.38 2.11 - - - 37/24
48 0.13 - - - - - 152/26







−0.25 1.31 2.35 - - - 31/24
38+0.9−0.9 0.47 - - - - - 30/26







−0.14 1.39 2.21 - - - 19/24
Notes : Dans la première colonne, SS désigne le spectre de l’échantillon mou et HS celui correspondant à
l’échantillon dur. Pour chaque spectre, la première ligne correspond à un modèle de Comptonisation purement
thermique (comptt), la seconde ligne résume les paramètres dérivés à partir du modèle comptt+pl et la dernière
donne les résultats de l’ajustement des spectres avec compps. La température des photons cibles a été fixée res-
pectivement à 1.0 keV et 1.5 keV pour les deux formes spectrales typiques (relativement dur et très mou). Les
erreurs sur l’ajustement avec comptt sont évaluées sur kTe pendant que τ a été fixé à la valeur obtenue lors du
meilleur ajustement. Pour le modèle compps, nous avons spécifié une géométrie sphérique et exclu la composante
de réflexion. Les barres d’erreur sont évaluées simultanément sur kTe et τ pendant que γmin et Γe on été fixées aux
valeurs ajustées. Fcomptt désigne le flux d’énergie produit par la composante thermique dans la bande 20 – 500 keV
et la valeur donnée est exprimée en unités de ×10−9erg/cm2/s. Kpl représente la valeur à 100 keV du flux de la loi
de puissance additionnelle et nous l’avons exprimé en unités de ×10−5photonscm−2s−1keV−1.
(en unité EFE) attribués aux deux composantes se croisent aux alentours de 60 keV (cf. Fi-
gure 5.7) ; à des énergies de 100 keV le spectre est déjà largement dominé par les processus
non-thermiques. Sous l’hypothèse que les deux composantes sont liées, nous avons estimé que
les électrons dont le facteur de Lorentz était inférieur à γmin ∼ 1.3 sont thermalisés alors que
la partie plus énergétique de la distribution peut être décrite par une loi de puissance d’indice
spectral Γe ∼ 2.35. Le modèle suggère que la température d’équilibre de la partie thermique
est plutôt faible (kTe = 14.72+0.16−0.13) ; en revanche, la profondeur optique du milieu est assez éle-
vée (τ = 2.7+0.10−0.25). Une telle configuration évoque les caractéristiques typiques des états très
intenses des binaires à trou noir (Done & Kubota, 2006), défini par un taux d’accrétion élevé et
la présence simultanée d’une forte émission du disque et de la couronne.
Pour l’échantillon dur, nous trouvons que la luminosité de la composante non-thermique
est approximativement égale à celle estimée pour l’échantillon mou. Cependant, l’énergie pivot
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à partir de laquelle la composante non-thermique commence à dominer le flux énergétique se
situe maintenant au-delà de 100 keV (cf. Figure 5.7). Par rapport à l’échantillon mou, la com-
posante thermique a donc nettement gagné en influence, avec une augmentation d’un facteur
2± 0.04 de sa luminosité. Dans le cadre d’une distribution hybride, nous pouvons estimer que
les électrons sont thermalisés en-dessous du facteur de Lorentz γmin ∼ 1.4, contre γmin ∼ 1.3
pour l’échantillon mou. Par rapport à ce dernier, la Comptonisation est beaucoup plus efficace :
le paramètre y du plasma, qui caractérise le produit entre la variation d’énergie moyenne par





passe de y ∼ 0.85 à y ∼ 2.25. Ceci indique que le plasma a soit gagné en température, soit en
profondeur optique (ou un mélange des deux), et explique ainsi la différence de flux observée
entre les deux spectres. Même si la dégénérescence entre kT et τ empêche une conclusion in-
équivoque, les résultats obtenus avec le modèle compps suggèrent que le milieu a surtout gagné
en profondeur optique, tandis que la température de la couronne semble rester voisine de 15 –
20 keV.
Nous observons donc que la luminosité de la composante thermique évolue d’un facteur ∼
2.0 entre les deux échantillons alors que la partie non-thermique reste constante dans les barres
d’erreur. Malgré ces changements, les paramètres qui décrivent l’échantillon dur sont toujours
compatibles avec les caractéristiques typiques des états très intenses. L’étude des propriétés à
haute énergie confirme donc que GRS 1915+105 occupe quasi constamment cet état spectral
particulier que d’autres systèmes n’atteignent que pendant les phases d’activité les plus violentes
(Done et al., 2004).
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Chapitre 6
L’état dur lumineux de GX 339–4
6.1 Introduction
La deuxième source que nous avons étudiée est GX 339–4, un système dont les propriétés
spectro-temporelles en rayons X/γ sont considérées comme étant représentatives des LMXB à
trou noir. Les résultats présentés et discutés dans ce chapitre ont fait l’objet d’une publication
dans The Astrophysical Journal (Droulans et al., 2010).
6.1.1 Caractéristiques de la source
La source appelée GX 339–4 a été découverte au début des années 70 par le télescope X
à bord de la mission OSO-7 du MIT (Markert et al., 1973). Elle a été classifiée en tant que
LMXB suite à la luminosité optique très faible de l’étoile compagnon (Shahbaz et al., 2001).
La fonction de masse du système, estimée à 5.8± 0.5M par Hynes et al. (2003), suggère que
l’objet compact de GX 339–4 est un trou noir.
L’inclinaison du système par rapport à la ligne de visée est assez incertaine. Une étude des
paramètres orbitaux de la binaire a montré que l’inclinaison était probablement assez élevée,
i.e. supérieure à 45◦ (Zdziarski et al., 2004), tandis que Cowley et al. (2002) avaient conclu
qu’elle devait être inférieure à 60◦, puisque le système ne présente pas d’éclipses. En revanche,
des études de la forme spectrale de la raie Kα du fer réalisées grâce à des données de Chandra
(Miller et al., 2004) et XMM Newton (Miller et al., 2004; Reis et al., 2008) ont montré des
résultats différents, à savoir que les régions internes du disque d’accrétion étaient faiblement
inclinées (typiquement i ∼ 20◦) par rapport à la ligne de visée. Cette incohérence entre les
différentes méthodes pourrait indiquer que le disque interne est tordu, et que son inclinaison
dévie donc de celle du plan de la binaire.
La distance qui nous sépare de la source est, elle aussi, connue de manière seulement ap-
proximative. En analysant la structure des vitesses le long de la ligne de visée, Hynes et al.
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(2004) ont déterminé une limite inférieure de d ≥ 6 kpc. L’analyse des paramètres orbitaux de la
binaire menée par Zdziarski et al. (2004) leur a permis d’évaluer que la distance la plus probable
se situe autour de 8 kpc. Dans la présente étude, nous avons utilisé les valeurs d = 8 kpc, i = 50◦
et, en supposant que la masse de l’étoile compagnon est faible devant celle de l’objet compact,
nous estimons une masse du trou noir de M = 13M à partir de la fonction de masse.
6.1.2 Motivation
D’un point de vue observationnel, GX 339–4 est une source bien connue. A long terme, son
comportent temporel est typique des systèmes transitoires (cf. Section 3.2.1), avec des alter-
nances entre phases de forte activité et phases de quiescence (Zdziarski et al., 2004). De plus,
l’évolution des propriétés spectrales de GX 339–4 tout au long des phases d’activité est consi-
dérée comme représentative des systèmes LMXB à trou noir. En effet, Belloni et al. (2005) ont
montré que la source suit un trajet en forme de q lorsque l’on représente son évolution dans un
diagramme dureté/intensité, i.e. un diagramme qui trace le flux (2.5 – 20 keV) en fonction du
rapport de dureté (typiquement le rapport entre les bandes 9 – 18 keV et 2.5 – 6 keV) (Homan &
Belloni, 2005; Belloni et al., 2006). Une évolution similaire a été observée pour d’autres LMXB
à trou noir (p.ex. Motta et al., 2010), ce qui suggère qu’il s’agit d’une caractéristique générale
de cette classe de sources (Dunn et al., 2010).
A haute énergie, la source a été étudiée par différents auteurs, dont notamment Joinet et al.
(2007) qui ont analysé les données RXTE et INTEGRAL de l’état dur de l’épisode d’activité de
2004. Alors que trois des quatre observations montraient un spectre typique bien décrit par un
processus de Comptonisation thermique, Joinet et al. (2007) rapportent la détection d’un excès
à haute énergie par rapport à ce modèle dans la quatrième observation, la plus lumineuse. Cette
observation est très intéressante car elle montre que dans les états durs très lumineux la partie
la plus énergétique du spectre semble incompatible avec les lois d’une simple Comptonisation
thermique. La présente étude embraye sur celle de Joinet et al. (2007) en analysant de manière
précise l’évolution spectrale de GX 339–4 lors d’un état dur très lumineux, observé pendant
l’épisode d’activité de 2007. Vu le caractère représentatif du comportement spectral de la source,
la mesure précise de la forme spectrale à haute énergie est de première importance.
6.2 Observations
Les données que nous avons utilisées pour cette étude ont été obtenues par les observatoires
INTEGRAL et RXTE à la fin du mois de Janvier 2007. A ce moment-là, GX 339–4 était très
brillante en rayons X-dur (cf. Figure 6.1) et Motta et al. (2009) ont conclu à partir des propriétés
spectro-temporelles que la source se trouvait dans un état dur. Grâce au flux relativement élevé,
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Figure 6.1 – Evolution à long terme du flux journalier de GX 339–4. L’évolution dans la bande
X-dur (15 – 50 keV), tracé en rouge, a été suivi par l’instrument BAT sur Swift et le flux en X
(1.2 – 12 keV), tracé en bleu, a été mesuré par le moniteur ASM sur RXTE. Les deux courbes de
lumière montrent l’évolution typique d’un système à trou noir transitoire, avec d’abord une montée
en intensité à spectre quasi-constant, puis la transition spectrale principale et finalement un déclin
quasi-exponentiel.
les données SPI de cette période présentent un très bon rapport signal sur bruit, ce qui permet
une analyse des propriétés à haute énergie sur des échelles de temps relativement courtes.
6.2.1 Instruments et réduction de données
Les données SPI utilisées pour cette étude ont été accumulées lors de la révolution 525
d’INTEGRAL. Nous avons suivi le protocole de sélection et de traitement des données exposé
à la Section 4.3.5. En retenant les 50 pointages où la source se situe à moins de 12◦ de l’axe et
qui présentent un niveau de bruit de fond normal, nous avons obtenu une exposition utile totale
de 107 ksec.
L’archive des données RXTE contient deux observations pointées de PCA qui coïncident
avec la révolution 525 d’INTEGRAL (cf. Table 6.1). Ces observations, qui durent chacune en-
viron une heure, ont eu lieu respectivement un peu avant le milieu et vers la fin de la série de
pointages INTEGRAL. Les périodes correspondantes sont indiquées par les zones hachurées sur
le diagramme de la Figure 6.2. Pour chaque observation, nous avons téléchargé les produits
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Instruments Obs. ID MJD start MJD stop Exp time (ksec)
SPI/IBIS 525 54130.6 54132.2 107
SPI/IBIS low (cutoff) — — 36
SPI/IBIS high (excess) — — 36
PCA/HEXTE 92035-01-01-02 54131.10 54131.17 3.7
PCA/HEXTE 92035-01-01-04 54132.08 54132.15 3.7
Table 6.1 – Carnet des observations qui sont étudiées dans ce chapitre.
standards mis à disposition de la communauté au travers du site de l’HEASARC 1 et analysé
les spectres dans xspec v11.3.2 (Arnaud, 1996). Suivant Motta et al. (2009), nous avons addi-
tionné une erreur systématique de 0.6% à chaque canal. A part une différence de flux de 3%,
les spectres PCA moyennés sur chaque observation sont compatibles entre eux ; nous les avons
additionnés en utilisant la routine addspec de la compilation de logiciels de traitement ftools.
6.2.2 Courbe de lumière X-dur et groupes de données
Nous avons commencé l’étude de l’observation 525 par une analyse de la courbe de lumière
en X-dur mesurée par SPI. Comme évoqué précédemment, le flux dans la bande 22 – 50 keV
est relativement élevé, avec une valeur moyenne d’environ 650 mCrab. La Figure 6.2 montre
l’évolution du flux par pointage, ce qui correspond à une échelle de temps de l’ordre de 40 min.
De manière globale, la courbe de lumière ne montre pas d’évolution spécifique, ce qui indique
que la source est restée dans le même état spectral au cours de l’observation.
Cependant, il semble y avoir de la variabilité à court terme (sur une échelle de temps de
l’ordre de l’heure, ou moins), avec des différences de flux entre différents pointages pouvant
atteindre 25%. Pour évaluer si ces différences pouvaient être liées à une évolution des propriétés
spectrales, nous avons choisi deux valeurs seuils (Fbas = 640 mCrab et Fhaut = 670 mCrab) et
regroupé tous les pointages pour lesquels Fi < Fbas et Fi > Fhaut, respectivement. Pour chacun
des deux groupes de pointages, appelés groupes haut et bas dans la suite et identifiés à l’aide
des coloris bleu et rouge dans la Figure 6.2, nous avons alors calculé le spectre moyen entre
25 – 500 keV. Notons que les deux groupes comprennent un nombre de pointages égal ; ceci
facilitera la comparaison des deux spectres, sachant qu’ils auront une statistique comparable.
Grâce au flux élevé de la source, les canaux à haute énergie de SPI fournissent des résultats
significatifs, même avec un nombre de pointages assez faible.
1. http ://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/archive.html
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Figure 6.2 – Courbe de lumière de GX 339–4 enregistrée pendant la révolution 525 d’INTEGRAL.
La bande d’énergie considérée est 22 – 50 keV et chaque bin représente un pointage, ce qui cor-
respond à une échelle de temps de ∼ 40 min.
6.3 Emission à haute énergie
6.3.1 Spectres
Les spectres moyens entre 25 – 500 keV, établis à partir de chacun des deux groupes dé-
crits dans la section précédente, montrent une différence de flux de 14%. Pour évaluer leurs
propriétés de manière phénoménologique, nous les avons analysés dans xspec en utilisant un
modèle très simple, à savoir une loi de puissance à coupure exponentielle. L’incertitude sur
les paramètres ajustés représente un intervalle de confiance à 90% (∆ χ2 = 2.7). Comme les
données SPI ne descendent pas assez bas en énergie pour contraindre simultanément l’indice
de photon et l’énergie de coupure, nous avons fixé l’indice à Γ = 1.3, valeur obtenue lors du
meilleur ajustement. Le modèle fournit une bonne description de la forme spectrale du groupe
bas (χ2/22 = 0.75) avec une coupure exponentielle requise à Ec = 58.6±2.2 keV (cf. Figure 6.3
gauche).
Pour le spectre obtenu à partir du groupe haut, la courbure assez importante aux alentours de
40 keV nécessite à nouveau une coupure exponentielle, ajustée cette fois-ci à Ec = 56.2±2.1 keV
(cf. Figure 6.3 gauche). Cependant, contrairement au résultat obtenu pour le groupe bas, cet
ajustement n’est pas satisfaisant : par rapport au modèle, nous observons en effet un excès à
haute énergie qui entraîne une valeur non acceptable du χ2 réduit (χ2/28 = 1.82). Pour décrire
cet excès de manière phénoménologique, nous avons ajouté une deuxième loi de puissance au







































Figure 6.3 – Gauche : Spectre de l’état cutoff ajusté avec une loi de puissance à coupure exponen-
tielle. Droite : Idem pour le spectre excess, qui nécessite cependant une deuxième loi de puissance
pour décrire l’excès à haute énergie.
modèle, pour laquelle nous avons fixé l’indice de photon à Γ = 1.6 2. La présence de la deuxième
loi de puissance permet d’obtenir un ajustement de bonne qualité (χ2/27 = 1.03), avec une
coupure ajustée à Ec = 49.5±3.8 keV. L’amélioration du χ2 est importante et le ftest (Bevington
& Robinson, 1992) stipule que la deuxième composante est statistiquement indispensable, avec
une probabilité de Pftest = 6.1×10−5 que l’amélioration de l’ajustement suite à l’ajout de la loi
de puissance ait été obtenue par hasard.
Par conséquent, nous pouvons conclure qu’au-delà d’une différence de 15% en flux, les deux
groupes montrent de fortes différences au niveau de la partie la plus énergétique du spectre. Cet
aspect est très intéressant car il suggère que l’émission >150 keV est variable sur des échelles
de temps assez courtes. Vu la présence respective d’une coupure exponentielle et d’un excès
dans les données des groupes bas et haut, les spectres associés seront appelés cutoff et excess
dans la suite du chapitre.
6.3.2 Imagerie et robustesse des résultats
Comme nous l’avons détaillé dans la partie 4.3.3 du manuscrit, l’extraction du flux des
sources à partir des données brutes est sensible à la manière dont on soustrait le bruit de fond.
De plus, un modèle de ciel qui comprend trop ou trop peu de sources peut gêner le processus et
2. Nous avons fixé ce paramètre car sa valeur n’est pas contrainte pas les données ; le laissant libre, nous
évaluons un intervalle de confiance à 90% de Γ ∈ [0.3,1.9].
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aboutir le cas échéant à des résultats faussés. Pour ces raisons, nous avons vérifié les résultats
présentés à la section précédente par une série de tests.
Tout d’abord, nous utilisons l’algorithme de détection itératif de sources implémenté dans
spiros (cf. Section 4.3.4) pour construire l’image du ciel dans la bande 150 – 450 keV. Lors
d’une analyse des données du groupe haut, spiros associe un excès de 347.4±49.9 mCrab à la
position de GX 339–4, i.e. la source est détectée de manière aveugle avec une significativité
de 7σ. En revanche, l’algorithme n’arrive pas à détecter la source dans l’image établie à partir
des données du groupe bas, où la significativité du flux résiduel à la position de GX 339–4 est
inférieure à 2.5σ. Hormis l’excès associé à GX 339–4, les résidus sont distribués de manière
uniforme dans les deux images et leur significativité ne dépasse jamais le seuil de 4σ.
Comme GX 339–4 est la seule source susceptible d’être détectée au-delà de 150 keV, nous
avons utilisé un modèle de ciel qui ne contient aucune autre source pour re-extraire la partie
haute énergie du spectre. Aussi, nous avons appliqué différentes cartes de non-uniformité du
bruit de fond, établies à partir d’observations de champs vides effectuées sur des régions et à
des instants différents. Finalement, nous avons spécifié différentes échelles de temps pour l’ex-
traction des flux de la source et l’évaluation du bruit de fond. Les résultats obtenus par ces
différentes méthodes sont tous cohérents entre-eux (i.e. compatibles dans les barres d’erreur
à 1σ). Ceci montre que la partie haute énergie des spectres est robuste et ne dépend pas des
détails de la procédure d’extraction de données. Nous concluons donc que l’excès à haute éner-
gie détecté dans le groupe haut n’est pas un artefact mais que la présence d’une composante
d’émission additionnelle est physique.
6.3.3 Evolution temporelle
La présence de l’excès à haute énergie dans le jeu de données haut suggère que l’apparition
de ce dernier est liée à l’intensité du flux entre 25 – 50 keV de la source. Pour explorer cet
aspect davantage, nous avons extrait des courbes de lumière dans les bandes 25 – 50 keV, 50 –
150 keV et 150 – 450 keV sur une échelle de temps équivalente à 10 pointages (i.e. ∼ 7 h). En
sommant les données sur plusieurs pointages, nous arrivons en effet à avoir une bonne statistique
et donc à suivre l’évolution du flux à haute énergie. Ensuite nous avons calculé le rapport entre
les bandes [150 – 450]/[50 – 150] keV et tracé ce rapport en fonction du temps et en fonction
du flux dans la bande 25 – 50 keV. Sur ces tracés, représentés sur la Figure 6.4, nous voyons
clairement que l’intensité de la composante à haute énergie est positivement corrélée avec le
flux dans la bande 25 – 50 keV. Nous avons fait la même analyse sur des échelles de temps
légèrement différentes (en sommant les données sur 8 ou 12 pointages) et les résultats obtenus
confirment la tendance. Au final, comme le flux entre 25 – 50 keV est un bon traceur de la
luminosité totale dans les états durs, nous concluons que l’intensité de la queue à haute énergie
de GX 339–4 est vraisemblablement corrélée avec la luminosité totale de la source. En d’autres
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Figure 6.4 – Haut : Courbe de lumière SPI dans la bande 150 – 450 keV avec une échelle de temps
de ∼7 h. Le flux est donné en unités de 105 counts s−1. La croix verte indique le flux moyen et son
incertitude. Milieu : Rapport de dureté à haute énergie (i.e. [150 – 450]/[50 – 150] keV) en fonction
du temps. Bas : Rapport de dureté à haute énergie en fonction du flux dans la bande 25 – 50 keV.
termes, nous soupçonnons que c’est lorsque la puissance d’accrétion dépasse un certain seuil
que la composante additionnelle du spectre commence à apparaître.
Pour des raisons statistiques évidentes, les données SPI ne permettent pas de quantifier
l’échelle de temps exacte du phénomène. Néanmoins, de par la courbe de lumière dans la bande
25 – 50 keV (cf. Figure 6.2) et de par la corrélation dégagée lors de l’analyse précédente, nous
estimons que l’échelle de temps de la variabilité spectrale à haute énergie est inférieure à 7 h.
6.3.4 Et les autres instruments ?
Comme la détection d’une queue à haute énergie dans l’état dur représente un résultat im-
portant, nous avons effectué une dernière vérification : une comparaison de nos résultats avec
ceux obtenus par les autres instruments à haute énergie actuellement en vol. Nous avons donc
analysé les données mesurées simultanément par l’imageur IBIS/ISGRI (Ubertini et al., 2003,
cf. Chapitre 4) à bord d’INTEGRAL et le collimateur à haute énergie HEXTE (cf. Chapitre 3)
à bord de RXTE. Les spectres enregistrés par HEXTE lors des deux observations concernées
(cf. Table 6.1) ont été présentés et analysés par Motta et al. (2009), qui ont eu la gentillesse de
nous fournir leurs résultats. Les deux spectres sont compatibles entre eux (les barres d’erreurs à











































Figure 6.5 – Gauche : Spectre total de la révolution 525 ajusté avec une loi de puissance à coupure
exponentielle. Les canaux à haute énergie ont été regroupés pour la clarté de la figure. Droite :
Idem pour le spectre excess. Les deux spectres montrent un excès à haute énergie.
1σ se chevauchent) ; nous les avons donc additionnés pour améliorer la statistique des canaux à
haute énergie.
Les spectres SPI et IBIS/ISGRI moyennés sur l’ensemble de l’observation 525 ont été pré-
sentés par Caballero-García et al. (2009) qui rapportent la détection d’un excès à haute énergie
(>150 keV) par rapport à un modèle purement thermique (i.e. à coupure quasi-exponentielle).
Nous avons re-calculé le spectre moyen à partir des données bruts d’IBIS/ISGRI en utilisant
les versions les plus récentes des logiciels standard (osa 8.0) développés pour le traitement des
données INTEGRAL. Le spectre SPI moyenné sur toute l’observation a été extrait de la même
manière que les spectres des groupes bas et haut présentés précédemment.
Ensuite, nous avons analysé les trois spectres individuellement et simultanément dans xspec.
Cette analyse montre un très bon accord entre les résultats des trois instruments, non seulement
au niveau de la forme spectrale mais aussi au niveau de la normalisation. En particulier, les
données IBIS/ISGRI et HEXTE confirment la présence d’un excès à haute énergie par rapport
à un modèle en loi de puissance à coupure exponentielle (cf. Table 6.2).
Pour évaluer la pertinence d’un modèle de Comptonisation thermique, nous avons utilisé le
code eqpair (Coppi, 1999, cf. Section 6.4) qui permet (entre-autre) de calculer de manière auto-
cohérente le spectre Compton-inverse produit par un gaz d’électrons thermalisés. Un tel modèle
prend en compte une éventuelle composante additionnelle suite à la réflexion des photons X-
dur par le disque d’accrétion. La composante réfléchie possède une distribution spectrale en
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Instrument Model (χ2/ν)i (χ2/ν)f Pftest
SPI
cutoffpl 36/26 18/25 4×10−5
eqpair 47/26 22/25 2×10−5
IBIS/ISGRI
cutoffpl 32/29 26/28 2×10−2
eqpair 39/29 25/28 5×10−4
HEXTE
cutoffpl 59/44 47/43 2×10−3
eqpair 66/44 47/43 1×10−4
SPI+IBIS+HEXTE
cutoffpl 145/103 105/102 1×10−8
eqpair 141/103 99/102 2×10−9
Table 6.2 – Quantification de la significativité de l’excès à haute énergie dans les spectres moyens
SPI, IBIS/ISGRI et HEXTE par rapport à un modèle (phénoménologique) en loi de puissance
à coupure exponentielle et un modèle (physique) de Comptonisation thermique. Pour modéliser
l’excès, nous avons ajouté une deuxième loi de puissance avec un indice spectral fixé à Γ = 2.0 au
modèle phénoménologique tandis que nous avons inclus du chauffage non-thermique dans le mo-
dèle physique. A chaque fois, nous comparons les résultats d’un ajustement spectral avant (χ2/ν)i
et après (χ2/ν)f avoir ajouté un degré de liberté, avec la probabilité ftest que l’amélioration soit
due au hasard.
énergie qui pique typiquement vers 40 keV ; son amplitude peut donc avoir une influence sur la
forme du continuum sous-jacent. Comme les données >20 keV ne permettent pas de contraindre
l’amplitude de cette composante, nous l’avons fixée à Ω/2pi = 0.35, la valeur moyenne des
différents ajustements de ce paramètre réalisés à l’aide d’une couverture spectrale plus large (cf.
Section 6.4). Cette valeur est en accord avec celles trouvées dans de récentes études spectrales
sur GX 339–4 (Del Santo et al., 2008; Caballero-García et al., 2009).
Comme on peut le voir dans la Table 6.2 et la Figure 6.6, l’analyse individuelle et simultanée
des spectres moyens mesurés par les trois instruments a montré que l’émission de la source
n’était pas bien reproduite par une Comptonisation purement thermique. La significativité de
l’excès à haute énergie étant relativement élevée, les données IBIS/ISGRI et HEXTE confirment
le besoin de considérer une composante additionnelle à la première Comptonisation thermique.
Nous avons réalisé le même découpage avec les données IBIS/ISGRI que précédemment
avec SPI (i.e. les groupes de données haut et bas). Les deux spectres IBIS/ISGRI correspondant
respectivement à chacun des deux groupes sont compatibles avec ceux mesurés par SPI (pré-
sentés plus haut). Cependant, comme le temps d’exposition ne représente qu’un tiers du temps
d’exposition total de l’observation 525, l’excès à haute énergie est moins significatif dans les
données IBIS/ISGRI correspondant au groupe haut. Ceci n’est pas surprenant, puisque au-delà
de 200 keV la sensibilité de SPI est meilleure que celle de tout autre instrument. Les données
IBIS/ISGRI n’améliorent donc pas les contraintes à haute énergie sur les modèles.















































Figure 6.6 – Spectres moyens mesurés par SPI (rouge), IBIS/ISGRI (bleu) et HEXTE (vert), ajus-
tés simultanément avec un modèle de Comptonisation purement thermique (gauche) et un modèle
de Comptonisation hybride (thermique & non-thermique, droite). La normalisation des spectres
a été fixée à la calibration de SPI et nous avons appliqué des facteurs multiplicatifs respectifs de
CISGRI = 1.03 et CHEXTE = 1.10. Les résidus sont indiqués séparément pour chaque instrument et
montrent qu’un modèle purement thermique n’est pas capable d’expliquer l’émission au-delà de
150 keV.
6.4 Analyse spectrale à bande large
Les spectres mesurés par SPI ont montré que l’émission de la source s’étend au moins jus-
qu’à 500 keV. De plus, la forme de la partie la plus énergétique du spectre semble varier sur
des échelles de temps assez courtes. Pour identifier et quantifier les processus physiques qui
sont susceptibles d’engendrer le comportement observé, nous avons élargi la bande spectrale
et analysé les spectres entre 4 – 500 keV à l’aide de différents modèles physiques. Comme la
variabilité spectrale semble se produire uniquement à haute énergie 3, nous avons ajusté simul-
tanément chacun des deux spectres SPI avec le spectre moyenné sur les deux pointages PCA (cf.
Section 6.2). Suite aux incertitudes de calibration entre les deux instruments, nous avons ajouté
un facteur multiplicatif constant aux mesures de PCA. Ce facteur, qui permet également de
prendre en compte la différence de luminosité entre les deux spectres SPI, ne s’écarte jamais de
plus de 8% de l’unité. Hormis de très légères différences dans les valeurs des χ2 obtenues avec
les différents modèles, l’utilisation d’un des deux spectres PCA à la place du spectre sommé ne
3. Même si nous ne pouvons pas exclure que le spectre à basse énergie varie, les deux fenêtres d’observation
fournies par RXTE montrent une forme spectrale quasi-identique.
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change pas les résultats de l’analyse.
6.4.1 Modèle général
Pour sonder la physique du voisinage du trou noir de manière cohérente et précise, nous
avons eu recours à une modélisation complexe. Celle-ci tient compte de tous les processus
physiques susceptibles de jouer un rôle afin de quantifier la distribution des photons qui, après
de multiples interactions de tout genre, finissent par s’échapper du flot d’accrétion. Il s’agit
d’un des modèles les plus complets avec qui ont été ajustées des données à haute énergie d’un
objet compact. Pour calculer les spectres prédits, nous avons utilisé les codes numériques eqpair
(Coppi, 1999) et belm (Belmont et al., 2008).
Nous considérons un milieu sphérique de rayon R (la couronne), complètement ionisé (com-
posé de protons et de leptons) dans un état stationnaire. Le plasma est potentiellement magnétisé
et son émission est dérivée en calculant de manière auto-cohérente les distributions d’équi-
libre des particules. Ces calculs prennent en compte les diffusions Compton (l’utilisation de
la section efficace de Klein-Nishina garantit un traitement général et précis du phénomène),
l’émission/absorption synchrotron, la production/annihilation de paires électron-positron et les
collisions Coulomb entre particules.
Les propriétés radiatives du plasma dépendent essentiellement de sa profondeur optique,
de l’intensité du champ magnétique et bien sûr de la puissance extérieure injectée au milieu.
L’épaisseur optique de Thomson du plasma est donnée par τT = τion + τpair où τion = nionσTR
représente la profondeur optique des électrons d’ionisation (associés aux protons de densité
numérique nion) et τpair = 2ne+σTR correspond à la profondeur optique due à la présence de
paires, avec ne+ représentant la densité numérique des positrons ; σT dénote la section efficace


























où L représente la puissance totale fournie au plasma, me la masse de l’électron au repos et c la
vitesse de la lumière.
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Dans toute sa généralité, le modèle comprend trois canaux différents pour injecter de l’éner-
gie au système couplé électron-photon :
1. l’accélération non-thermique des électrons (paramétrisée par lnth), modélisée de manière
phénoménologique par l’injection stationnaire d’électrons distribués en loi de puissance à
indice spectral Γinj (donc de la forme ne(γ) ∝ γ−Γinj). L’étendue du régime d’accélération
est spécifiée pas les facteur de Lorentz γmin et γmax qui délimitent la distribution des
particules injectées.
2. le chauffage thermique des électrons (paramétrisé par lth), conséquence des interactions
Coulomb entre les électrons et une distribution Maxwellienne de protons plus chauds.
3. l’injection d’un champ de photons UV/X (paramétrisée par ls), émis par une source
extérieure, typiquement le disque d’accrétion. Cette composante est modélisée par une
distribution de coprs noir multicouleur de température kTbb (Mitsuda et al., 1984). Ce
paramètre ne pouvant être contraint par les données analysées ici, nous l’avons fixé à
kTbb = 300 eV, en accord avec les résultats de Del Santo et al. (2008).
Au final, toute l’énergie injectée dans le plasma finit par être rayonnée, si bien que la
puissance lumineuse totale émise par la source en régime stationnaire est paramétrisée par :
















où M est la masse du trou noir et d la distance à la source. Dans cette formule, nous avons
directement introduit F0 = 2.6×10−8 erg s−1cm−2, le flux moyen de GX 339–4 mesuré pendant
notre période observationnelle. Ainsi, en supposant un plasma sphérique de rayon R = 30 RG,
un trou noir de masse M = 13 M et une distance de d = 8 kpc, il vient une compacité totale de
l’ordre de l = 100.
En plus d’être une source de photons X-mou thermiques, le disque d’accrétion est suscep-
tible de réfléchir les rayons X-dur issus de la couronne. Nous avons calculé la composante de
réflexion en nous basant sur le formalisme des fonctions de Green (dépendance de l’angle de
visée) (Magdziarz & Zdziarski, 1995) auquel nous avons rajouté des corrections relativistes. Le
disque d’accrétion est potentiellement ionisé et nous avons supposé qu’il s’étend spatialement
entre les distances Rin = 6 RG et Rout = 400 RG du trou noir.
En outre, le modèle prend en compte l’émission de fluorescence Kα des éléments de fer
(Fe) du disque (calculée avec le code diskline ; Fabian et al., 1989) ainsi que l’absorption dans
le milieu interstellaire (calculée avec phabs). Pour quantifier l’absorption, nous avons suivi les
résultats de Reis et al. (2008) et supposé une colonne densité d’hydrogène neutre fixée à NH =
5.2×1021 cm−2.
In fine, un tel modèle fait intervenir énormément de calculs et son utilisation est relative-
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ment lourde. Le fait d’avoir un grand nombre de paramètres libres fragilise l’exploitation des
résultats puisque qu’il peut y avoir des dégénérescences. De plus, comme nos jeux de données
sont limités en énergie et en sensibilité, un simple processus d’ajustement spectral n’est pas en
mesure de fournir simultanément des contraintes fiables pour tous les paramètres. Pour cette
raison, nous avons défini plusieurs sous-modèles, dont chacun est caractéristique d’un scénario
physique particulier. Ceci réduit le nombre de paramètres libres et permet donc de tester si les
spectres observés ont pu être produits dans certaines conditions particulières. Si tel est le cas, il
sera alors possible de dériver des contraintes sérieuses sur les paramètres libres restants.
6.4.2 Chauffage thermique
Comme il est difficile de contraindre l’importance relative entre les différents processus de
chauffage (thermique contre non-thermique), nous avons commencé par étudier les situations
extrêmes où l’on suppose qu’un seul des deux mécanismes fournit de l’énergie aux électrons.
Nous considérons tout d’abord la situation où les processus de chauffage sont purement ther-
miques (lth > 0, lnth = 0). De manière générale, les photons qui servent de cible pour la Comp-
tonisation peuvent soit provenir d’une source externe (typiquement du disque d’accrétion), soit,
en présence d’un champ magnétique, être générés à l’intérieur de la couronne par rayonnement
synchrotron. Or, comme un champ magnétique d’intensité non-négligeable est susceptible d’ac-
célérer des électrons de manière non-thermique (accélération de Fermi), nous avons limité notre
analyse à la situation classique où le plasma est supposé non-magnétisé (lB = 0) et où le disque
d’accrétion représente la seule source de photons mous.
Les paramètres pertinents du modèle sont alors la puissance fournie aux électrons de la cou-
ronne lth, la puissance injectée par l’intermédiaire des photons émis par le disque d’accrétion ls,
la profondeur optique des électrons d’ionisation τion, l’amplitude de la composante de réflexion
Ω/2pi et enfin le paramètre d’ionisation ξ de la couche externe du disque sur laquelle les photons
X-dur sont réfléchis. Pour calculer l’émission prédite par ce modèle mous avons utilisé le code
eqpair (Coppi, 1999) ; pour une description détaillée du code et son utilisation pour interpréter
les spectres large bande de Cygnus X-1, nous renvoyons le lecteur à Gierlin´ski et al. (1999).
Ces auteurs ont montré que la forme spectrale du modèle dépendait fortement du rapport lth/ls,
mais très faiblement des valeurs individuelles des paramètres de compacité. Pour améliorer l’ef-
ficacité du processus d’ajustement, nous avons donc fixé ls à différentes valeurs constantes et
évalué à chaque fois le rapport lth/ls qui permettait une reproduction fidèle des spectres. Cette
analyse préliminaire a montré que pour ls compris entre 0.5 < ls < 100, le rapport lth/ls est à
chaque fois ajusté à une valeur voisine de 5. Dans la suite, nous avons donc fixé ls = 15 de sorte
que la compacité totale l = lth + ls soit en accord avec l’équation 6.4.
Pour le spectre cutoff, le modèle de Comptonisation purement thermique fournit une ex-
cellente description des données. Le meilleur ajustement (χ2/69 = 0.83) suggère un rapport de
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compacité de lth/ls = 3.89+0.05−0.08, une profondeur optique de τion = 2.40
+0.04
−0.08 et une composante
significative de réflexion ionisée (Ω/2pi = 0.44±0.04 ; ξ = 330+70−60). A l’équilibre, la distribution
des électrons est décrite par une Maxwellienne d’une température caractéristique de 32 keV.
Pour le spectre excess, en revanche, le modèle purement thermique n’est pas approprié ; le
meilleur ajustement est de mauvaise qualité, avec un chi-deux réduit de χ2/75 = 1.40. Notons
que la dégradation de l’ajustement résulte uniquement des canaux à haute énergie, qui sont
responsables d’une contribution à hauteur de χ2/ν = 65/23 au χ2 total. De manière évidente,
le modèle n’arrive pas à reproduire la partie la plus énergétique du spectre (>150 keV). Nous
pouvons donc conclure qu’un modèle purement thermique n’est pas capable d’expliquer la va-
riabilité spectrale observée.
6.4.3 Chauffage non-thermique avec Comptonisation externe
A présent, nous allons étudier la situation opposée, c’est à dire nous partons de l’hypothèse
que le chauffage des électrons se fait de manière purement non-thermique (lnth > 0, lth = 0).
Le reste du modèle reste inchangé ; nous considérons toujours une source externe de photons
cibles (de compacité fixée à ls = 15) et nous négligeons les effets du champ magnétique (lB = 0).
Comme les électrons échangent de l’énergie entre eux suite aux collisions Coulomb, leur distri-
bution à l’équilibre est hybride (i.e. thermique et non-thermique) malgré une injection purement
non-thermique. Les processus de chauffage sont décrits de manière phénoménologique par les
paramètres lnth, Γinj, γmin et γmax.
Afin de favoriser des ajustements efficaces, nous définissons à nouveau deux sous-classes
de ce modèle. Dans la première, nous fixons (γmin,γmax) = (1.3,1000) et analysons les spectres à
l’aide des paramètres lnth et Γinj. Cette configuration est fréquemment utilisée dans la littérature
et permet de discuter les résultats dans un contexte usuel. Dans le deuxième sous-modèle, nous
adoptons une approche nouvelle : nous explorons les effets d’une variation de l’énergie maxi-
male des électrons accélérés. Nous gardons l’énergie minimale fixée à γmin = 1.3, mais au lieu
de l’énergie maximale nous fixons cette fois-ci la pente de la distribution à la valeur standard
Γinj = 2.5. Cette configuration permettra d’évaluer l’efficacité des mécanismes de chauffage en
ajustant les paramètres libres lnth et γmax. Les deux sous-modèles seront respectivement appelés
ECM1 et ECM2 (pour External Comptonization Models) dans la suite du chapitre. Pour réaliser
les ajustements, nous avons de nouveau utilisé le code eqpair et les résultats sont résumés dans
la Table 6.3.
L’indice spectral des électrons
Pour le spectre cutoff, le modèle ECM1 permet de bien décrire les données (χ2/68 = 0.84,
cf. Figure 6.7 gauche). Une distribution électronique à pente très molle est nécessaire afin de

















































Figure 6.7 – Gauche : Meilleur ajustement du spectre cutoff avec le modèle ECM1 (voir texte
pour la définition des modèles physiques). Droite : Idem pour le spectre excess.
correctement reproduire la coupure à haute énergie ; le meilleur ajustement contraint l’indice
spectral à Γinj = 3.95+1.50−0.70. Nous avons fixé ce paramètre dans la suite, notamment pour détermi-
ner les barres d’erreur sur les autres paramètres libres.
Les données suggèrent un rapport de compacité de lnth/ls = 4.35± 0.08, ce qui se traduit
par une compacité d’accélération non-thermique de lnth = 65.0± 1.0. La profondeur optique
des électrons d’ionisation est ajustée à τion = 2.97± 0.07. En raison du spectre très mou des
électrons, le modèle prédit que la production de paires e+e− est très faible, ce qui entraîne une
augmentation de seulement 0.6% de l’opacité totale du plasma (τT = 2.99± 0.07). Pour repro-
duire correctement la forme spectrale, le modèle a besoin d’une composante de réflexion dont
l’amplitude est ajustée à Ω/2pi = 0.26+0.03−0.01 ; l’ionisation de la matière réfléchissante est estimée
à ξ = 710± 120. Le fait de négliger la réflexion entraîne un ajustement de qualité dramatique-
ment inférieure et le ftest suggère une probabilité de Pftest < 10−20 que la présence de cette
composante soit déduite de manière erronée.
Pour le spectre excess, l’ECM1 permet à nouveau d’obtenir un bon ajustement aux don-
nées (χ2/74 = 1.10, cf. Figure 6.7 droite). La partie à haute énergie du spectre nécessite une
distribution électronique relativement dure dont l’indice spectral est estimé à Γinj = 2.55+0.35−0.15.
Par rapport au spectre cutoff, le rapport de compacité a augmenté de ∼15% pour atteindre
lnth/ls = 5.06+0.10−0.08. Dans le cadre de nos hypothèses, ceci est équivalent à une compacité non-
thermique de lnth = 75.9+1.5−1.2. Le plasma présente une opacité totale de τT = 3.87
+0.07
−0.15, dont l’aug-
mentation par rapport au spectre cutoff s’explique en grande partie par une production accrue de
paires e+e−. Les valeurs de l’amplitude de réflexion et du paramètre d’ionisation, en revanche,
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restent compatibles avec celles déterminées précédemment (Ω/2pi = 0.25+0.02−0.03 ; ξ = 600±240).
Afin d’évaluer la dépendance des ajustements sur la valeur absolue des paramètres de com-
pacité, nous avons relaxé notre hypothèse initiale ls = 15 et réalisé une série d’ajustements avec
des valeurs variables de la compacité de photons mous. Pour le spectre excess, nous trouvons
des intervalles de confiance à 90% de 0.3 < ls < 250 et 4.5 < lnth/ls < 5.9, ce qui confirme que
le rapport de compacité est contraint de manière robuste, indépendamment de la compacité to-
tale de la source. Même si l’analyse spectrale ne permet pas une estimation directe des valeurs
individuelles des paramètres de compacité, nous remarquons que les bornes inférieures et su-
périeures de ces paramètres sont bien déterminées par la forme spectrale (à ce sujet voir aussi
Gierlin´ski et al., 1999). La borne supérieure représente la situation où, malgré un spectre d’in-
jection non-thermique à pente ultra-molle (Γinj = 4.50+0.03−0.05), le plasma est complètement dominé
par la production de paires (τion ∼ 10−4 ; τT ∼ 3.0 ; kTe ∼ 11.5 keV). Au-delà de cette limite, la
croissance de plus en plus rapide du nombre de paires ne peut plus être contrebalancé par un
spectre d’injection de plus en plus mou (cf. Section 6.5 pour une discussion du phénomène),
ce qui entraîne une mauvaise reproduction de la partie spectrale autour de 40 keV. La borne
inférieure correspond à la situation où le refroidissement des particules énergétiques commence
à être dominé par les interactions Coulomb plutôt que par les pertes Compton. Une variation
de ls = 0.30 à ls = 0.25 entraîne une dégradation de ∆χ2 = +5 pour 74 degrés de liberté, ce qui
montre que la limite à laquelle s’effectue ce changement est bien identifiée.
En conclusion, dans le cadre d’un modèle de Comptonisation externe qui fait intervenir des
électron accélérés jusqu’à γmax = 1000, la compacité totale de la source de rayonnement à haute
énergie dans GX 339–4 peut être contrainte entre 2 < l < 1500.
L’énergie maximale des électrons
Maintenant, dans le modèle ECM2, nous fixons Γinj à 2.5 mais nous autorisons la varia-
tion de l’énergie maximale des électrons accélérés. Pour le spectre cutoff, un tel modèle permet
d’obtenir un ajustement de très bonne qualité (χ2/68 = 0.85). Par rapport au modèle précédent,
les effets d’une pente plus dure sont efficacement contrebalancés par une coupure à très basse
énergie du spectre électronique injecté. En effet, les données suggèrent γmax = 4.0+1.3−0.3, ce qui
signifie que les différences d’énergie cinétique entre les particules accélérées atteignent au maxi-
mum un facteur 10. Les autres paramètres du modèle ne sont guère affectés par les changements
au niveau de la description des processus d’accélération, à savoir on trouve lnth/ls = 4.25+0.08−0.10 et
τion ' τT = 3.06+0.09−0.06. De manière similaire, les paramètres de réflexion restent stables (Ω/2pi =
0.23+0.03−0.16 ; ξ = 850
+140
−200).
Pour le spectre excess, l’indice d’injection fixé à Γinj = 2.5 est compatible avec le résultat
du meilleur ajustement de la section précédente. Cependant, il s’avère qu’il y a des différences
entre les résultats obtenus avec les deux modèles (ECM1 et ECM2). D’abord, nous remarquons

















































Figure 6.8 – Gauche : Meilleur ajustement du spectre cutoff avec le modèle ICM1 (voir texte pour
la définition des modèles physiques). Droite : Idem pour le spectre excess.
qu’il suffit d’accélérer les particules jusqu’à une énergie de γmax = 21.6+39.0−7.9 pour reproduire la
queue à haute énergie. Ensuite, une distribution électronique tronquée à cette énergie permet de
réaliser un ajustement de meilleure qualité, i.e. on obtient χ2/74 = 1.00. La profondeur optique
totale évaluée par l’ECM2 est similaire à celle suggérée par l’ECM1, mais la fraction de paires
est significativement réduite suite à l’absence de particules de très haute énergie (γe > 100).
En dehors de ces différences, tous les autres paramètres restent compatibles (à un niveau de
confiance de 90%) avec les résultats obtenus avec la configuration précédente, i.e. en fixant
γmax = 1000 et en libérant Γinj (cf. Table 6.3).
6.4.4 Chauffage non-thermique avec Comptonisation interne
En dernier lieu, nous considérons des modèles qui supposent que l’émission X/γ est pro-
duite dans un plasma magnétisé. Pour mettre en évidence les effets du champ magnétique, nous
étudions la situation opposée à la précédente, c’est à dire nous supposons que tous les photons
cibles nécessaires au processus de Comptonisation sont générés par émission synchrotron à l’in-
térieur du plasma (ls = 0, lB > 0). En outre, nous adoptons à nouveau les deux configurations
introduites plus haut afin de réduire les paramètres libres décrivant les processus d’accéléra-
tion. De manière similaire à la section précédente, nous allons appeler les deux modèles ICM1
et ICM2, pour Internal Comptonization Models. Pour calculer les spectres prédits, nous avons
utilisé le nouveau code radiatif belm (Belmont et al., 2008). Par rapport à eqpair, ce code est
encore plus complet ; il présente notamment l’avantage de prendre en compte le processus cyclo-
6.4. ANALYSE SPECTRALE À BANDE LARGE 101
Model Spec Γinj γmax lnth/ls lB τion τT




























































































Table 6.3 – Résultats des meilleurs ajustements obtenus avec les différents modèles présentés dans
le texte. Les paramètres fixés sont indiqués par une étoile (?) à coté de la valeur. La température
de la partie thermalisée de la distribution n’est pas ajustée mais calculée à l’équilibre en utilisant
l’Equation 2.8 de Coppi (1992).
synchrotron, décrit par des formules valables dans tous les régimes (du régime non-relativiste
au régime ultra-relativiste). Afin de vérifier la cohérence entre les modèles étudiés, nous avons
comparé les résultats des deux codes en l’absence de champ magnétique. Pour toutes les éner-
gies et sur des jeux de paramètres variés, la différence relative entre les spectres prédits reste
toujours inférieure à 3%. Les résultats des ajustements sont résumés dans la Table 6.3.
Remarques préliminaires
Une analyse qualitative du modèle magnétique montre qu’en dessous de 30 keV, la forme
spectrale est peu sensible aux valeurs individuelles de lnth, lB et Γinj, mais dépend fortement
d’une combinaison de ces trois paramètres (voir aussi Malzac & Belmont, 2009). La situation
est similaire à celle rencontrée lors de l’analyse du modèle non-magnétique (cf. section 6.4.2),
mais la dépendance est plus complexe qu’un simple produit ou rapport. En revanche, la forme
spectrale à haute énergie (> 100 keV) est essentiellement déterminée par Γinj. Par conséquent,
nous avons utilisé l’équation 6.4 pour estimer et fixer la compacité totale à l = lnth = 100, alors
que les ajustements du spectre à haute énergie ont permis de lever la dégénérescence entre lB et
Γinj.
En raison du traitement détaillé de la microphysique (couplage cohérent entre les différents
processus), les ajustements en temps réel prennent beaucoup de temps. Afin d’améliorer l’ef-
ficacité de l’analyse, nous avons calculé un grand nombre de spectres une fois pour toute et
enregistré les résultats sous forme tabulée. L’ajustement des paramètres est ensuite réalisé par
interpolation entre les spectres pré-calculés. Cette stratégie a nécessité la mise en place d’un
outil informatique capable de faire l’interface entre le code belm et le logiciel xspec. A cet
effet, nous avons développé une routine fortran qui produit un fichier FITS ayant la struc-
ture adéquate pour pouvoir être lu et utilisé dans xspec. Plus précisément, nous avons utilisé la
sous-routine wftbmd (disponible publiquement sur le site web de l’HEASARC) pour assurer la
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compatibilité du fichier FITS avec le châssis atable intégré dans xspec. Le fichier utilisé pour
la présente étude est organisé selon trois dimensions dont chacune correspond à l’un des trois
paramètres libres qui définissent le continuum (i.e. lB, τ et Γinj). Les trois paramètres pourront
ainsi être ajustés de manière très rapide par une interpolation (linéaire ou logarithmique) entre
les spectres associés.
Le code belm n’inclut pas de module pour calculer la réflexion Compton engendrée par
la présence d’un disque froid. Pour prendre en compte la possibilité d’une telle composante,
nous avons convolué le continuum avec une routine de réflexion basée sur le formalisme du
code pexriv (Magdziarz & Zdziarski, 1995), auquel nous avons rajouté les possibles effets de
relativité générale. Ce code, assemblé à l’origine par J. Malzac, a été perfectionné et validé
grâce à des tests sur les données présentées ici. Au final, le modèle ICM1 comporte donc six
paramètres physiques, à savoir lB, Γinj, τion, Ω/2pi, ξ et l’énergie de la raie de fluorescence du
fer, auxquels il faut rajouter le paramètre de normalisation entre les instruments PCA et SPI.
L’indice spectral des électrons
Le premier modèle appliqué (ICM1) utilise la configuration standard, i.e. nous avons fixé
l’étendue de la distribution électronique à (γmin,γmax) = (1.3,1000). Pour le spectre cutoff, ce
modèle permet d’atteindre une reproduction correcte des observations (χ2/68 = 0.96). Par rap-
port à l’ECM1, nous notons que la forme de la coupure à haute énergie est mieux reproduite.
Cependant, comme on peut le voir sur la Figure 6.8 (gauche), l’ajustement est légèrement moins
précis dans la région de la raie de fluorescence du fer autour de 6.4 keV. Nous remarquons aussi
quelques résidus positifs au-dessous de 5 keV, ce qui pourrait indiquer la présence d’une compo-
sante froide supplémentaire, vraisemblablement émise par le disque d’accrétion. Comme nous
nous intéressons au comportement à haute énergie de la source, nous n’avons pas exploré da-
vantage ces aspects.
Le meilleur ajustement suggère un indice spectral relativement mou, à savoir Γinj = 3.47+0.66−0.31.
La compacité magnétique est ajustée à lB = 740+200−140 ; compte tenu de nos hypothèses (M =
13 M, R = 30RG) ceci correspond à une intensité du champ magnétique de B = 2.0+1.0−0.9×107 G.
Le modèle suggère que le plasma est de profondeur optique modérée, avec τion = 2.26± 0.18.
En raison du refroidissement synchrotron rapide des quelques particules énergétiques (spectre
électronique à pente molle), le phénomène de production de paires est négligeable. Similaire
au modèle non-magnétique, l’ajustement des données a clairement besoin d’une composante
de réflexion, dont l’amplitude et le facteur d’ionisation sont respectivement estimés à Ω/2pi =
0.43±0.05 et ξ = 300+120−100.
Pour le spectre excess, l’ICM1 permet à nouveau d’obtenir un bon accord avec les données
(cf. Figure 6.8 droite). Le meilleur ajustement (χ2/74 = 1.06) contraint l’indice spectral des élec-
trons à Γinj = 2.50+0.32−0.08, valeur approximativement égale à celle obtenue avec l’ECM1. Toutefois,

















































Figure 6.9 – Gauche : Meilleur ajustement du spectre cutoff avec le modèle ICM2 (la définition
des modèles physiques est donnée dans le texte). Droite : Idem pour le spectre excess.
pour une même distribution des électrons, le spectre des photons est légèrement moins dur que
celui prédit par l’ECM1. En effet, dans les modèles magnétiques, les pertes énergétiques par
refroidissement Compton se trouvent concurrencées par les pertes synchrotron, si bien qu’une
fraction significative de l’énergie d’accrétion est rayonnée dans le domaine optique/UV. La re-
production correcte du flux à haute énergie nécessite donc plus de particules énergétiques, c’est
à dire un Γinj légèrement plus faible.
Ensuite, le spectre excess contraint la compacité magnétique à lB = 25.2±3.6, ce qui (compte
tenu de nos hypothèses) correspond à un champ magnétique de B = 3.76±0.14×106 G. Dans le
cadre d’un modèle purement magnétique (qui représente un cas limite, rappelons-le) où l’éner-
gie maximale des particules est fixée à γmax = 1000, le champ magnétique diminue donc d’un
facteur 5.5 lors d’une transition entre les spectres cutoff et excess.
Pour ce dernier, la profondeur optique des électrons d’ionisation est ajustée à τion = 2.14+0.14−0.17.
Contrairement aux résultats obtenus avec l’ECM1, les valeurs de τion estimées avec l’ICM1 pour
les deux spectres sont compatibles entre eux à un niveau de confiance de 90%. La composante
de réflexion est statistiquement indispensable et s’élève à Ω/2pi = 0.44+0.06−0.03 avec une ionisation
de ξ = 260+110−80 , ce qui montre que ses caractéristiques ne changent pas non plus entre les deux
spectres (cf. Table 6.3).
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L’énergie maximale des électrons
Dans l’ICM2, nous gardons lnth = 100 et γmin = 1.3 fixés, mais autorisons maintenant les
variations de l’énergie maximale γmax au lieu de l’indice spectral des électrons accélérées, qui
sera fixé à Γinj = 2.5. Nous utilisons le code belm et la routine d’interface pour générer un
nouveau fichier tabulé à trois dimensions, correspondant aux trois paramètres libres lB, γmax et
τion. Pour le spectre cutoff, ce modèle permet d’obtenir un bon ajustement aux données (χ2/68 =
0.96 ; présenté à la Figure 6.9 gauche), qualitativement équivalent au meilleur ajustement obtenu
avec l’ICM1. Dans le cadre d’un plasma magnétisé, nous constatons donc aussi que les effets
d’une pente d’injection molle sont efficacement imités par une distribution à pente beaucoup
plus dure mais tronquée à haute énergie. Nous obtenons le meilleur ajustement pour γmax =
15.2+5.5−1.3, une valeur significativement plus élevée que celle obtenue avec l’ECM2. Par ailleurs,
le modèle suggère une compacité magnétique plus faible, à savoir lB = 280+43−36. Pour une source
de rayon R = 30 RG et une masse de l’objet compact de M = 13M, il vient donc un champ
magnétique de B = 1.25+0.5−0.4 × 107 G. Les autres paramètres du modèle ne sont pas affectés par
le changement Γinj→ γmax, i.e. on trouve τion ' τT = 2.30+0.16−0.16 et la routine de réflexion suggère
des valeurs identiques à celles obtenues avec l’ICM1, à savoir Ω/2pi = 0.43+0.04−0.03 et ξ = 300
+120
−100.
Pour le spectre excess, nous rappelons que l’indice spectral est fixé à Γinj = 2.5, c’est à dire la
valeur qui réalise le meilleur ajustement dans le cadre de l’ICM1. Or, en autorisant la variation
de γmax (i.e. en incluant la possibilité que l’accélération sature à une certaine énergie), la qualité
de l’ajustement peut encore être améliorée. Une coupure à γmax = 190+110−105 permet à l’ICM2 de
fournir la meilleure description de la forme du spectre excess, avec un χ2 réduit de χ2/74 = 0.92
(cf. Figure 6.9 droite). Par rapport au modèle non-magnétisé, l’énergie maximale des électrons
est à nouveau ajustée à une valeur plus élevée. Ce résultat est cohérent puisque dans les modèles
magnétiques, les photons cibles sont plus froids que dans les modèles non-magnétiques. En
effet, dans les ICMs, les photons à haute énergie sont produits par des diffusions Compton
des électrons sur des photons synchrotron (Es ∼ 0.01 keV) alors que dans les ECMs les photons
cibles sont fournis par l’émission thermique du disque d’accrétion (Es ∼ 1 keV). Par conséquent,
pour produire un photon de 200 keV, les électrons ont besoin d’avoir un facteur de Lorentz de
γ ∼ 12 dans les ECMs, alors que dans les ICMs il leur faut γ ∼ 120.
Pour le spectre excess, la compacité magnétique dérivée à l’aide de l’ICM2 reste identique
à celle obtenue avec l’ICM1, à savoir lB = 27.3+4.0−3.4. Une diminution de l’intensité du champ
magnétique d’un facteur 3.2 est donc suffisante pour expliquer une transition du spectre cutoff
vers le spectre excess dans le cadre de l’ICM2. La profondeur optique qui résulte de l’ionisa-
tion de la matière est évaluée à τion = 2.49± 0.18, alors que le modèle suggère que l’opacité
totale s’élève à τT = 2.73±0.18. Ces résultats montrent que dans le cadre des modèles magné-
tiques, l’opacité ne semble pas varier entre les deux spectres. Enfin, nous trouvons une nouvelle
fois des paramètres de réflexion identiques à ceux obtenus précédemment (cf. Table 6.3). Ceci
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confirme donc que la composante de réflexion est solidement contrainte et ne dépend pas de la
configuration phénoménologique décrivant l’accélération des particules.
6.5 Discussion des résultats
Nous avons présenté une analyse détaillée du spectre haute énergie exhibé par GX 339–
4 lors de sa dernière période de forte activité en 2007. Fin janvier début février, la source se
trouvait dans la phase la plus brillante de l’état dur, une période de quelques jours qui précède
le début de la transition spectrale vers l’état mou. Les observations réalisées par SPI ont montré
que pendant cette période, la partie la plus énergétique du spectre de la source était variable.
En effet, alors que la forme spectrale à basse énergie (4–150 keV) semble rester constante, nous
avons détecté l’apparition (respectivement la disparition) d’une queue à haute énergie au-delà de
150 keV. Ce phénomène, qui semble se produire sur une échelle de temps inférieure à 7 heures,
est vraisemblablement corrélé avec la luminosité totale de la source. Pour l’épisode d’activité
de 2004, Belloni et al. (2006) ont étudié la transition spectrale principale (i.e. le passage entre
l’état dur et l’état mou) et montré que la variation est très rapide, avec une échelle de temps
caractéristique inférieure à 10 heures. Nos observations, qui se situent quelques jours avant la
transition principale (cf. Figure 6.1), suggèrent que la variabilité de la partie la plus énergétique
du spectre pourrait être un phénomène précurseur d’une transition imminente. L’étude présentée
ici a permis de dégager des contraintes intéressantes sur les processus physiques qui peuvent être
responsables de ce phénomène.
6.5.1 Le modèle purement thermique
La détection univoque d’une énergie de coupure dans le spectre cutoff indique que le proces-
sus de Comptonisation est régi par une distribution électronique quasi Maxwellienne. De fait, il
n’est pas surprenant que le spectre soit bien reproduit par un modèle qui suppose un chauffage
purement thermique du plasma. Un tel modèle suppose en général que le chauffage thermique
des électrons se fait de manière naturelle suite aux interactions Coulomb des électrons froids
avec une distribution thermique de protons chauds. La température des protons nécessaire à
maintenir le régime de chauffage adéquat peut être estimée à partir de la relation approchée
suivante (Malzac & Belmont, 2009) :
Ti
Te




' 1 + 7 glth
τT τion
(6.5)
où lnΛ ' 20 est le logarithme de Coulomb et g une fonction qui vérifie g(θe) = (7θe)1/2, avec
θe = kTe/mec2 la température des électrons exprimée en unités mec2. Pour lth = 100, la formule
(6.5) permet de dériver une température d’équilibre des protons de l’ordre de 1 MeV. Ce résultat
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est du même ordre de grandeur que la température des protons estimée par (Malzac & Belmont,
2009) à partir du spectre canonique de l’état dur de Cygnus X-1. Notons cependant qu’il y a des
différences entre les deux sources : par rapport aux résultats dérivés ici, la couronne de Cygnus
X-1 présente un plasma beaucoup plus chaud (kTe ∼ 85 keV) mais une compacité moins impor-
tante (lth ∼ 5). Malzac & Belmont (2009) ont remarqué que des températures aussi faibles que
1 MeV étaient difficilement conciliables avec les conditions requises par les modèles théoriques
de type ADAF (cf. Section 2.2.2). En effet, dans les modèles actuels de flot d’accrétion à deux
températures, les solutions stables ont besoin d’une température des protons significativement
plus élevée, typiquement kTi > 10 MeV. Ceci pourrait donc signifier que les modèles ADAF ne
sont pas adaptés pour expliquer la nature du flot d’accrétion interne dans les états durs lumineux.
Dans tous les cas, un modèle à chauffage purement thermique est insuffisant puisqu’il ne
permet pas d’expliquer l’apparition de la queue à haute énergie. Nous pouvons donc conclure
que soit la composante à haute énergie est indépendante de la composante thermique, auquel cas
son origine se situe à l’extérieur de la couronne, soit les deux composantes sont liées, auquel cas
nous avons besoin (au moins) d’un certain niveau de chauffage non-thermique de la couronne.
Réciproquement, notre analyse a montré que les deux spectres à bande large peuvent être
expliqués par des modèles qui font intervenir uniquement du chauffage non-thermique. Ce ré-
sultat est très intéressant car il suggère que la couronne dans l’état dur pourrait être alimenté par
les mêmes processus physiques qui sont responsables du chauffage des électrons dans les états
mous, i.e. une accélération non-thermique dans une géométrie de type ADC (cf. Section 2.2.1).
En fonction des caractéristiques du plasma (magnétisé ou non-magnétisé) et de l’origine des
photons cibles (disque d’accrétion ou processus synchrotron self-Compton (SSC)), ces aspects
seront davantage discutés dans les paragraphes suivants.
6.5.2 Le scénario non-magnétique
Dans le cadre d’un plasma non-magnétisé, la variabilité du spectre à haute énergie peut
être expliquée par un changement des propriétés du mécanisme d’accélération qui alimente
la couronne. Les ajustements suggèrent notamment une faible variation de la puissance totale
fournie au milieu, accompagnée d’une variation significative de la distribution spectrale des
particules accélérées. En effet, les deux modèles testés nécessitent soit un fort changement de
la pente de la distribution (dans le ECM1), soit une variation importante de l’énergie maximale
à laquelle les particules peuvent être accélérées (dans le ECM2). Etant donné que nous avons
utilisé des modèles limitant les degrés de liberté au maximum, nous remarquons qu’il est tout à
fait possible que les deux paramètres changent en même temps.
Dans le cadre du ECM1, une transition entre le spectre cutoff et le spectre excess nécessite
que l’indice spectral des électrons décroît typiquement de Γinj = 4.0 à Γinj = 2.5. Ceci entraîne
que l’énergie moyenne des électrons accélérés < Einj > augmente de 1.0 MeV à 1.8 MeV. Dans
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Figure 6.10 – Spectres prédits par l’ICM2 réalisant les meilleurs ajustements aux données.
Gauche : Spectres des photons. Droite : Spectres des électrons.
le cadre de l’ECM2, qui suppose une pente d’injection constante fixée à Γinj = 2.5, les meilleurs
ajustements montrent que des facteurs de Lorentz relativement faibles sont suffisants pour cor-
rectement reproduire les données. L’apparition de la composante à haute énergie nécessite alors
une augmentation de γmax = 4 à γmax = 22, ce qui implique que l’énergie moyenne des électrons
augmente elle aussi, de < Einj >= 1.0 MeV à < Einj >= 1.5 MeV.
Dans les deux cas, de telles variations peuvent s’expliquer par la non-stationnarité des pro-
cessus d’accélération qui interviennent dans le flot d’accrétion. Par exemple, dans le contexte
des accélérations par chocs, les propriétés des particules accélérées dépendent fortement de la
force des chocs (voir e.g. Webb et al., 1984; Spitkovsky, 2008). L’accélération par reconnexion
magnétique dépend de plusieurs paramètres physiques, comme par exemple la géométrie lo-
cale de la zone de reconnexion (Zenitani & Hoshino, 2007). Si les particules sont chauffées
de manière stochastique par des accélérations successives se produisant sur plusieurs sites, le
spectre final dépend aussi du nombre de sites impliqués (Anastasiadis et al., 1997; Dauphin
et al., 2007). Comme tous ces paramètres sont susceptibles de varier au cours du temps, le scé-
nario non-magnétisé est capable de fournir une interprétation cohérente du phénomène observé.
Les résultats précédents sont en accord avec les conclusions de Gierlin´ski & Zdziarski
(2005), qui dans le cadre d’un modèle de Comptonisation non-magnétisé ont présenté une étude
de la variabilité spectrale en fonction de l’énergie. En particulier, ils ont montré que des varia-
tions de Γinj et de γmax affectent fortement la forme spectrale au-dessus de 50 keV. Nous signa-
lons cependant que les données sur les systèmes à trou noir XTE J1650–500 et XTE J1550–564
étudiées par Gierlin´ski & Zdziarski (2005) ont montré une variabilité principalement confinée
aux basses énergies (< 50 keV), contrairement aux données sur GX 339–4 présentés ici.
Notre analyse spectrale suggère qu’une transition entre le spectre cutoff et le spectre excess
requiert une hausse de 15% de la compacité totale du plasma. En nous basant sur des estima-
tions de la taille et de la luminosité de la source, nous avons grossièrement évalué la compacité
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des photons cibles à ls = 15, paramètre que nous avons fixé ensuite pour rendre les ajustements
plus efficaces. Ce choix est justifiable puisque les spectres à basse énergie (>4 keV) ne néces-
sitent pas la présence du disque (Motta et al., 2009), ce qui laisse présumer que la variation de
son émission reste négligeable. Sous l’hypothèse additionnelle d’un milieu sphérique de rayon
constant, nous interprétons donc l’augmentation de la compacité comme une conséquence di-
recte de l’amplification du chauffage non-thermique. Cette interprétation est par ailleurs cohé-
rente avec l’observation d’une différence de 14% de la luminosité (calculée dans la bande 4 –
500 keV) entre les deux spectres.
Enfin, nous notons que la transition entre les deux spectres s’accompagne d’une augmen-
tation de la profondeur optique totale du milieu de l’ordre de 30%. Ce résultat s’explique de
manière assez naturelle en raison de l’augmentation de la production de paires entraînée par les
variations du régime d’accélération.
Comme mentionné plus haut, les résultats que nous venons de discuter ont été obtenus sous
l’hypothèse d’un flux constant de photons mous de compacité ls = 15. A priori, la valeur exacte
de la compacité des photons cibles n’a pas beaucoup d’influence sur les résultats des ajuste-
ments, puisque la forme du modèle dépend fortement du rapport lnth/ls, mais quasiment pas des
valeurs individuelles des paramètres de compacité. Nous signalons cependant que des valeurs
très grandes ou très petites de ces paramètres sont incompatibles avec les formes spectrales ob-
servées. En effet, si la couronne intercepte beaucoup de photons cibles (ce qui correspond à une
valeur importante de ls), alors on a besoin d’un chauffage très efficace (i.e. fort lnth) pour repro-
duire la pente du spectre à basse énergie (< 20 keV). Un chauffage efficace génère des photons
à très haute énergie qui sont capables de produire un grand nombre de paires e+e− par anni-
hilation photon-photon. Ce phénomène réduit alors la température d’équilibre du plasma étant
donné que plus de particules doivent se partager la même quantité d’énergie. Au final, pour des
valeurs de compacité dépassant un certain seuil, la température d’équilibre sera trop faible et le
pic thermique du modèle sera décalé par rapport aux données.
De manière équivalente, comme la partie thermique du spectre est majoritairement détermi-
née par la balance entre le chauffage non-thermique et le refroidissement Compton des électrons,
une diminution des valeurs individuelles à rapport lnth/ls constant n’a pas d’effet significatif sur
la forme de la partie basse énergie du spectre. En revanche, la majeure partie des photons qui
forment la queue à haute énergie sont produits par la diffusion Compton inverse de particules
modérément relativistes (2 < γ < 10). En-dessous d’une certaine compacité des photons cibles,
les pertes énergétiques de ces particules modérément relativistes ne sont plus dominées par les
interactions Compton inverses, mais par les collisions Coulomb avec les électrons thermiques
plus froids. De fait, une réduction de ls à rapport lnth/ls constant signifie un chauffage plus faible
alors que le refroidissement reste constant. Ce phénomène réduit l’intensité de la queue à haute
énergie jusqu’au point où les prédictions du modèle ne sont plus en accord avec les données.
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Figure 6.11 – Detail des processus radiatifs sous-jacents au modèle ICM2 illustré sur le meilleur
ajustement des spectres cutoff et excess
En conclusion, indépendamment de tout argument géométrique, nous pouvons dériver des
limites conservatrices à la compacité totale du plasma de Comptonisation, à savoir 2 < l < 1500.
Ces limites sont compatibles avec celles obtenues à partir des arguments géométriques, mais fi-
nalement pas très contraignantes. Quoi qu’il en soit, la robustesse de l’ajustement du rapport de
compacité lnth/ls ' 4.5 permet de conclure que la luminosité du disque froid représente au maxi-
mum ∼ 20% de la luminosité de la composante de Comptonisation ; potentiellement beaucoup
moins si le milieu est magnétisé.
6.5.3 Le scénario magnétique
Grâce au nouveau code radiatif belm (Belmont et al., 2008), nous avons montré que le com-
portement spectral exhibé par GX 339–4 lors de la phase brillante de l’état dur peut s’expliquer
par un chauffage purement non-thermique de la couronne suivi d’une auto-Comptonisation co-
hérente de l’émission synchrotron des électrons (processus synchrotron self-Compton). Ce mo-
dèle n’a pas besoin d’un flux de photons incidents issu d’une source extérieure et suppose que
le milieu magnétisé est constamment alimenté en énergie par les mécanismes d’accélération.
De manière semblable au scénario non-magnétique, la variabilité spectrale observée peut être
reproduite par deux configurations différentes du modèle d’accélération ; l’une repose sur la va-
riation de l’indice spectral des électrons (le modèle ICM1) et l’autre fait intervenir la variation
de l’énergie maximale à laquelle les particules peuvent être portées (le modèle ICM2).
En principe, les modèles magnétiques permettent d’estimer l’intensité moyenne du champ
magnétique du milieu. Cependant, en pratique, les choses sont moins évidentes. D’abord, les
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ajustements permettent de contraindre le rapport lB/l mais pas directement lB, ce qui implique
que les incertitudes sur la compacité totale (cf. equation 6.4) sont répercutées sur l’estimation
de lB. Pour discuter nos résultats, nous allons exprimer lB par rapport à la compacité magné-
tique qui correspond à l’équipartition entre le champ magnétique et le champ de rayonnement
lBR . Etant donné que lBR ∝ l× (1 + τT/3) (cf. Equation (8) dans Malzac & Belmont 2009), le
rapport lB/lBR ne dépend pas des incertitudes sur la taille du milieu ni la distance à la source et
représente un bon indicateur pour jauger l’importance des processus magnétiques. D’autre part,
nous avons supposé ls = 0 afin d’étudier la physique d’une couronne fortement magnétisée,
mais il est évident que nous ne pouvons pas exclure que le flux synchrotron et une composante
thermique émise par le disque contribuent simultanément au refroidissement des particules non-
thermiques. Lorsque le milieu est illuminé de façon significative par une source de rayonnement
extérieure, la forme spectrale adéquate est produite avec moins de refroidissement synchrotron,
donc un milieu plus faiblement magnétisé. Les valeurs pour le champ magnétique que nous
avons dérivées à la section 6.4.4 représentent donc des limites supérieures ultra-conservatrices.
Dans le cadre de l’ICM1, nous estimons lB/lBR ≤ 18 à partir du spectre cutoff et lB/lBR ≤ 0.58
à partir du spectre excess. Dans l’ICM2, la compacité magnétique ajustée pour le spectre cutoff
est plus faible, puisque nous obtenons lB/lBR ≤ 6.0 et lB/lBR ≤ 0.60, respectivement.
Nous venons de mentionner que les modèles magnétiques n’avaient pas besoin de supposer
un flux de photons mous du disque pour expliquer les spectres entre 4 – 500 keV. Cependant,
ils nécessitent une composante de réflexion non-négligeable, ce qui indique que la présence du
disque 4 est néanmoins requise. Dans le cadre d’un modèle de type ADC, cette situation peut
sembler problématique car si le disque est entourée de la couronne (tel que c’est prévu par
ces modèles, cf. Section 2.2.1), on s’attend à ce que le chauffage radiatif provoqué par la forte
luminosité de la couronne le porte à des températures assez chaudes pour que son émission
thermique soit détectable dans les spectres PCA (phénomène appelé reprocessing). De plus,
l’émission du disque pourra ré-intercepter la couronne et devrait donc significativement contri-
buer au refroidissement Compton.
Toutefois, ce désaccord apparent peut être levé. En effet, dans le cadre d’une géométrie
de type ADC, la faiblesse de la luminosité du disque peut être expliquée si l’on suppose que
la couronne présente un mouvement d’éloignement de l’objet compact (Beloborodov, 1999;
Malzac et al., 2001). En utilisant les formules (5) et (7) dérivées par Beloborodov (1999), nous
estimons que des vitesses d’ensemble de 0.6 c sont suffisantes pour que le refroidissement de la
couronne soit dominé par le flux synchrotron, malgré la présence d’un disque d’accrétion proche
du trou noir (cf. Section 2.2.4). Dans ce cas, le phénomène de beaming de l’émission de la
couronne peut naturellement expliquer l’amplitude de réflexion typique de Ω/2pi∼ 0.40, puisque
la majorité des photons X-dur est dirigée en direction opposée du disque. Par rapport à un milieu
4. Le disque est nécessairement froid car son émission n’est pas détectée dans les spectres au-dessus de 4 keV
(Motta et al., 2009).
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statique, la Comptonisation produite par une couronne en mouvement devrait alors décaler le
spectre émis vers les hautes fréquences, mais comme l’effet reste relativement faible pour des
vitesses de l’ordre de 0.6 c, nous n’avons pas rajouté de correction dans les modèles spectraux
(économisant ainsi un paramètre libre supplémentaire). L’idée d’une couronne dynamique est
de plus en plus étudiée et pourrait représenter l’élément clé reliant la phénoménologie des jets
à celle du flot d’accrétion interne.
En même temps, le modèle n’exclut pas que le disque soit tronqué (comme prévu par les
modèles de type ADAF, cf. Section 2.2.2), puisque la composante réfléchie ne nécessite pas ex-
plicitement la prise en compte de corrections relativistes. Ainsi, il est possible que la géométrie
de la source permette une couverture de l’ordre de Ω/2pi ∼ 0.40 sans que le disque soit nécessai-
rement proche du trou noir. Au final, notre analyse ne permet pas de discriminer entre les deux
modèles ; tant que l’accélération du milieu est essentiellement non-thermique, les ICMs sont
compatibles avec les deux types de géométrie/structure du flot d’accrétion (ADAF et ADC).
Si le refroidissement des électrons est dominé par le processus SSC (i.e. si ls/lnth  1/5),
les ajustements suggèrent que la densité d’énergie du champ magnétique est du même ordre de
grandeur que celle du champ de rayonnement. Par une analyse qualitative du spectre canonique
de l’état dur de Cygnus X-1, Malzac & Belmont (2009) ont estimé que la densité d’énergie
magnétique était strictement inférieure à la valeur d’équipartition (lB/lBR < 0.3). S’agissant à
chaque fois de limites supérieures, nous ne pouvons pas comparer directement les deux sources.
Néanmoins, même si les résultats dérivés ici sont cohérents avec ceux obtenus pour Cygnus X-
1, nous remarquons qu’il est possible que le champ magnétique joue un rôle plus important
dans GX 339–4. En l’absence d’une composante extérieure significative, le modèle suggère que
l’importance des processus magnétiques peut devenir dominante, tout du moins pour le spectre
cutoff.
Dans les modèles magnétiques étudiés, une transition entre les deux spectres peut être expli-
quée par la variation de seulement deux paramètres. Dans tous les cas, les ajustements suggèrent
un changement de la compacité magnétique, couplé soit à une variation de l’indice spectral (dans
l’ICM1), soit à un changement de l’énergie maximale des électrons accélérés (dans l’ICM2).
Tous les autres paramètres libres sont ajustés à des valeurs compatibles entre eux, compte tenu
des incertitudes à 90% de confiance. Pour expliquer la transition entre le spectre cutoff et le
spectre excess avec l’ICM1 (γmax = 1000), nous avons besoin d’une baisse de l’intensité du
champ magnétique d’un facteur 5.4 et d’un durcissement de l’indice spectral des électrons in-
jectés, typiquement de Γinj = 3.5 à Γinj = 2.5. Dans le cadre de l’ICM2 (Γinj = 2.5), le champ
magnétique diminue moins fortement avec une baisse d’un facteur 3.2, alors que nous avons
besoin d’une hausse de l’énergie maximale de γmax = 15 à γmax = 180.
Indépendamment du mécanisme d’accélération précis impliqué dans le flot d’accrétion, une
variation de l’intensité du champ magnétique aura un effet naturel sur l’énergie de coupure de
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la distribution des électrons accélérés. En effet, l’énergie maximale des particules est atteinte
lorsque les pertes énergétiques commencent à devenir plus importantes que les gains. Dans les
modèles magnétiques que nous avons étudiés dans ce chapitre, les pertes d’énergie des parti-
cules relativistes sont dominées par le refroidissement synchrotron (les pertes Compton et Cou-
lomb sont significativement plus faibles) et dépendent donc de l’intensité du champ magnétique.
Dans le cadre des modèles d’accélération par chocs (diffusive shock acceleration en anglais),
des études ont montré que lorsque les pertes synchrotron sont prises en compte, le facteur de
Lorentz maximal des électrons accélérés vérifie γmax ∝ 1/(KB2), où K représente le coefficient
de diffusion (voir par exemple Webb et al., 1984; Marcowith & Kirk, 1999). Si K est constant,
cette relation prédit une dépendance simple en γmax ∝ B−2. Or, en fonction de la nature exacte
du processus d’accélération, le coefficient de diffusion peut dépendre à la fois de l’énergie des
particules et de l’intensité du champ magnétique : K(γ,B). Dans la limite de Bohm, une ap-
proximation utilisée de manière assez fréquente, on suppose que K ∝ γ/B, ce qui implique que
le facteur de Lorentz maximal des particules vérifie la relation γmax ∝ B−1/2.
Avec seulement deux points, nous ne pouvons pas évaluer la dépendance empirique entre
les deux paramètres, mais nos mesures suggèrent plutôt un comportement de type γmax ∝ 1/B2.
Bien qu’il ne soit pas tout à fait en accord avec les prédictions de Bohm, le comportement global
est cohérent, à savoir nous observons une décroissance de l’énergie maximale suite à l’intensifi-
cation du champ magnétique. Notons cependant que d’autres mécanismes d’accélération, tel la
reconnexion magnétique par exemple, sont susceptibles de prédire une dépendance différente.
Dans un milieu non-magnétisé (cf. Section 6.5.2), nous avons discuté la possibilité d’une va-
riation de l’indice spectral des électrons suite au changement des conditions physiques dans les
régions d’accélération. Ici, alors que la simple considération du refroidissement synchrotron im-
plique que γmax et B sont nécessairement anti-corrélés, les connexions physiques entre la pente
Γinj et le champ magnétique sont moins évidentes. Par conséquent, dans le cadre d’un plasma
fortement magnétisé, l’interprétation qui fait intervenir des variations de γmax nous semble plus
probable. Quoi qu’il en soit, la variabilité du mécanisme de chauffage a été modélisé à l’aide
d’un seul paramètre libre, alors que la réalité est sans doute plus complexe. Il est donc probable
que les deux paramètres que nous avons considérés varient simultanément. Nous soulignons ce-
pendant qu’en augmentant le nombre de paramètres libres nous aurions diminué les contraintes
sur chacun d’entre eux sans pour autant obtenir des ajustements de meilleure qualité.
Dans le cadre de l’ICM2, nous avons exploré l’impact des variations des paramètres sur la
distribution des électrons et les mécanismes radiatifs impliqués. Bien que la partie à basse éner-
gie des spectres de photons prédits par le modèle soit très similaire, nous remarquons que les
distribution électroniques sous-jacentes sont significativement différentes (cf. Figure 6.10). En
effet, les variations estimées de B et de γmax non seulement changent la partie non-thermique de
la distribution d’équilibre, mais affectent aussi la température de la partie thermalisée. La Figure
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6.11 compare les contributions des différentes mécanismes radiatifs au spectre total des photons,
en montrant séparément la Comptonisation par les particules thermiques et non-thermiques.
Pour évaluer ceci, nous avons ajusté la partie à basse énergie par une distribution Maxwellienne
et les particules dont l’énergie était plus d’un ordre de grandeur plus élevée que la température
de la Maxwellienne furent considérées comme étant non-thermiques. Comme attendu, les varia-
tions des différents paramètres (cf. Table 6.3) augmentent fortement le rapport entre particules
non-thermiques et thermiques, phénomène qui est responsable de la production de la queue à
haute énergie.
Au final, nous pouvons conclure que l’ICM2 propose un scénario simple et physiquement
cohérent des données. Ceci montre que la variabilité spectrale à haute énergie pourrait être
engendrée et rythmée par les variations d’un seul paramètre, l’intensité du champ magnétique.
Sous l’hypothèse d’un milieu sphérique de rayon R = 30 RG, d’une masse du trou noir de M =
13 M d’une distance de d = 8 kpc, nous estimons une variation maximale de l’intensité du
champ magnétique d’un facteur ∼ 3, entre B = 3.9+1.5−1.3 × 106 G et B = 1.25+0.50−0.45 × 107 G. Nous
rappelons que ces valeurs sont dérivées sous hypothèse que le refroidissement de la couronne
est réalisé uniquement par champ magnétique ; les intensités mentionnées ainsi que le facteur
de variation représentent donc des limites supérieures.
Si les spectres moyens que nous avons étudiés fournissent une bonne approximation des
spectres individuels des différents pointages, l’échelle de temps de la variabilité est tout au
plus de l’ordre de l’heure. En utilisant le modèle standard (modèle α) de Shakura & Sunyaev
(1973), l’échelle de temps visqueuse du disque d’accrétion à un rayon R est donnée par tvisc =
α−1 (H/R)−2 tK, où H/R représente le rapport d’aspect géométrique du disque et tK la période
Keplérienne. En utilisant les contraintes standard α ≥ 0.01 (disque en quiescence) et H/R ' 0.1
(disque fin), il vient tvisc < 10 min pour une source de taille typique R = 30 RG. L’échelle de
temps visqueuse pour des modèles de type ADAF est beaucoup plus courte. Par conséquent,
même si la géométrie de la région émettrice des rayons X-dur/γ-mou et son évolution dyna-
mique restent incertaines, des changements globaux sur des échelles de temps de l’ordre de
l’heure ne sont pas irréalistes.
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Chapitre 7
L’émission haute énergie de GS 1826–24
7.1 Caractéristiques de la source
La source persistante GS 1826–24 fut découverte lors d’une manœuvre du satellite Ginga
en 1988 (Makino, 1988). La photométrie optique de l’étoile compagnon a révélé une magnitude
de V ' 19, témoin d’un objet de faible masse (i.e. un système LMXB, Motch et al. 1994), ainsi
qu’une modulation de 2.1 h (Homer et al., 1998), signe distinctif d’une binaire compacte.
De par ses propriétés X, similaires à Cygnus X-1 ou GX 339–4, le système fût initialement
soupçonné de puiser son énergie par accrétion sur un trou noir (Tanaka, 1989). Or, quelques
années plus tard, des systèmes à étoiles à neutrons furent observés avec les mêmes caracté-
ristiques spectro-temporelles (p.ex. 4U 1608–522, Yoshida et al. 1993), fragilisant cette clas-
sification préliminaire. Un suivi régulier de l’émission X réalisé par les caméras WFC (Wide
Field Cameras) à bord du satellite BeppoSAX a finalement permis de trancher sur la nature de
la source. En effet, Ubertini et al. (1997) ont détecté des sursauts X réguliers de type I, qui
résultent de l’explosion thermonucléaire du gaz accrété à la surface d’une étoile à neutrons fai-
blement magnétisée (B < 1010 G, voir Strohmayer & Bildsten (2006) pour un article de revue
sur le phénomène). Les sursauts produits par GS 1826–24 montrent une périodicité extrême-
ment stable, ce qui est plutôt extraordinaire pour une source de ce type 1 (Ubertini et al., 1999).
Chaque sursaut a une durée typique de l’ordre de 100 s et les courbes de lumière des différents
sursauts sont quasi-identiques (Galloway et al., 2004; Thompson et al., 2005).
Sur des échelles de temps de plusieurs années, on observe cependant une diminution de la
périodicité des sursauts. Cette évolution est fortement corrélée à une augmentation lente mais
continue du flux persistant (i.e. le flux observé hors épisodes de sursaut). En effet, Galloway
et al. (2004) ont montré que la durée entre les sursauts vérifie ∆ t ∝ F−1.05X , où FX représente
le flux persistant mesuré en X. Considérant FX ∝ m˙, avec m˙ le taux d’accrétion, ils estiment
que la quantité de masse accrétée nécessaire à l’allumage des sursauts est constante. Thomp-
1. la stabilité des sursauts lui a valu le surnom de the clocked buster.
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son et al. (2008) et Cocchi et al. (2010) (ci-après C10) ont cependant montré qu’il existe des
épisodes ponctuels où le comportement de la source semble dévier significativement du régime
habituel ; ils l’expliquent par une sous-estimation du flux bolométrique suite à la présence d’une
composante additionnelle à basse énergie, fortement absorbée par le gaz interstellaire.
Le spectre de l’émission persistante s’étend à haute énergie (>100 keV), comme en témoigne
la détection par OSSE (Strickman et al., 1996). En raison de leur significativité relativement
faible (∼ 7.5σ), les mesures d’OSSE n’ont pourtant pas permis une étude précise de la forme
spectrale en X-dur. Plus tard, plusieurs études ont profité d’une couverture spectrale à bande
large, mettant en jeu les données de BeppoSAX (in ’t Zand et al., 1999), RXTE (Barret et al.,
2000), RXTE+Chandra (Thompson et al., 2005), RXTE+XMM-Newton (Thompson et al., 2008)
et récemment INTEGRAL (C10). Toutes ces études montrent que la source est toujours obser-
vée dans un état dur, avec un spectre qui s’étend systématiquement au-delà de 100 keV. Alors
que la forme spectrale >20 keV est phénoménologiquement décrite par une loi de puissance
à coupure exponentielle, les différents auteurs ont suggéré plusieurs interprétations physiques
du spectre total. Par exemple, in ’t Zand et al. (1999) proposent un modèle de Comptonisation
thermique couplé à une émission corps noir à basse énergie, Barret et al. (2000) incluent une
composante de réflexion suite à la détection d’une raie de fluorescence du fer et Thompson
et al. (2005) suggèrent qu’un modèle de Comptonisation à deux populations électroniques (une
chaude et une plus froide) fournit la meilleure interprétation des observations. En analysant les
données JEM-X et IBIS/ISGRI d’INTEGRAL, C10 concluent cependant qu’une seule région de
Comptonisation est suffisante pour expliquer le spectre entre 3 et 200 keV.
Le comportement stable et régulier de GS 1826–24 favorise une étude de son spectre moyen.
Pourtant, la plupart des travaux se sont concentrés sur l’étude d’observations relativement ponc-
tuelles, en attribuant beaucoup d’attention aux sursauts. A ce jour, seulement deux équipes ont
présenté des mesures du flux à haute énergie de la source. Dans le cadre d’une analyse globale
du ciel entre 20 keV et 1 MeV observé par SPI, (Bouchet et al., 2008) ont dérivé le flux moyen
de GS 1826–24 dans quatre bandes d’énergie différentes. Les mesures de SPI ont révélées que
l’émission s’étend au-delà de 200 keV, avec un flux moyen de F200−600 = 24.5±3.9 mCrab dans
la bande 200 – 600 keV. Petry et al. (2009) ont présenté une étude du spectre moyen >25 keV
d’une vingtaine de sources ponctuelles en utilisant une procédure automatique pour traiter l’en-
semble des données INTEGRAL accumulées entre décembre 2002 et novembre 2006. Cette
étude a confirmé que le spectre persistant du clocked burster s’étend au-delà de 500 keV.
Alors que les études précédentes concernent tout un catalogue de sources, ici nous allons
présenter une étude spécifique ciblée sur l’émission haute énergie de GS 1826–24. Nous allons
d’abord présenter les données utilisées ainsi que nos méthodes de traitement, adaptées au champ
de vue proche du centre Galactique. Ensuite, dans la partie résultats, nous allons étudier l’évo-
lution temporelle du flux X-dur sur une période de plus de 5 ans avant d’aborder l’analyse du
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spectre moyen. Enfin, le chapitre se terminera par une discussion des résultats présentés.
7.2 Observations et traitement des données
Nous avons analysé toutes les données SPI sur GS 1826–24 obtenues entre fin mars 2003
(révolution 53) et début avril 2008 (révolution 669). Comme la position de la source est non loin
du centre de la Voie lactée (GS 1826–24 se situe à environ 10◦ de SgrA∗), la plupart des expo-
sitions ont été réalisées dans le cadre des campagnes d’observation du bulbe Galactique. Cette
situation "géographique" présente à la fois des avantages et des désavantages. En effet, d’une
part, nous disposons de beaucoup de données ce qui permet un suivi régulier et favorise des
moyennes statistiquement significatives à haute énergie ; d’autre part, le traitement des données
est plus difficile en raison de l’émission diffuse et du nombre important de sources potentielles
dans le champ de vue.
L’activité du ciel autour de GS 1826–24 a donc nécessité une méthode de traitement adaptée.
Pour commencer, nous avons rassemblé toutes les révolutions qui contenaient au moins 12
pointages où la source se situait à moins de 12◦ de l’axe. Par ces conditions, nous limitons
notre analyse aux révolutions qui présentent assez de données pour permettre une étude du
spectre. Ainsi, il sera possible de suivre l’évolution spectro-temporelle de la source avec un
temps d’intégration typique de l’ordre du jour.
Les 125 révolutions sélectionnées sont distribuées par groupes, dont chacun correspond à
une campagne d’observation du centre Galactique. Nous avons adopté ce découpage naturel
et analysé les donnés par groupes, chacun contenant entre 2 et 17 révolutions (cf. Table 7.1)
pour le carnet observationnel correspondant). Cette approche permet d’optimiser le traitement
pour essentiellement deux raisons. D’abord, le traitement collectif permet de gagner du temps
par rapport à un traitement individuel de chaque révolution, sans pour autant perdre en exac-
titude. En effet, comme les groupes recouvrent des périodes temporelles relativement courtes
(≤ 70 jours), les propriétés du bruit de fond (évolution à long terme) et l’état du plan de dé-
tection (nombre de détecteurs en opération, situation par rapport aux annealings etc.) restent
relativement stables (voire identiques) pour chacun des groupes considérés. D’autre part, notre
approche permet d’individuellement ajuster le modèle de ciel à chacun des groupes, ce qui ré-
duit les degrés de liberté du processus par rapport à une analyse globale. En effet, comme le
champ de vue de GS 1826–24 contient des sources transitoires, certaines d’entre-elles peuvent
par moment être exclues de l’analyse.
Dans un premier temps, nous avons analysé l’évolution du bruit de fond au sein de chaque
groupe. Cette étape est importante car certains pointages sont inexploitables suite à une conta-
mination par des sursauts solaires ou par les entrées du satellite dans les ceintures de radiation
de la Terre. Nous avons utilisé le logiciel deconv pour estimer l’intensité du bruit de fond par
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Groupe Revs MJD start MJD stop Exp time (ks)
53–65 8 52720 52757 340.0
105–122 17 52875 52928 1840.0
168–185 11 53063 53116 710.3
225–246 14 53234 53299 931.8
280–310 13 53417 53488 708.0
348–371 14 53602 53672 905.8
408–431 17 53781 53851 1253.9
472–495 13 53973 54042 779.4
531–552 12 54148 54212 715.3
596–606 2 54342 54376 257.3
661–669 4 54538 54563 354.3
total 125 52720 54563 8796.1
Table 7.1 – Carnet d’observation des groupes de données présentés dans le texte.
pointage, en spécifiant un modèle de ciel rudimentaire contenant seulement les 4 sources les plus
fortes du champ de vue (i.e. 1E1740–2924, GRS 1758–258, GS 1826–24 et 4U 1700–377). De
cette manière, nous avons identifié puis éliminé les pointages qui montrent un niveau d’intensité
de 50% ou plus au-dessus de la valeur nominale moyenne dérivée à partir des pointages voi-
sins. Pour des écarts plus faibles mais toujours significatifs, la considération des profils de bruit
relevés par le système d’anticoïncidence (ACS) a généralement permis de confirmer la conta-
mination. En revanche, si l’ACS n’a pas montré d’anomalie, il est possible que l’augmentation
du "bruit" soit due au sursaut d’une source non considérée dans le modèle ; nous avons donc
provisoirement gardé le pointage concerné dans le jeu de données. L’ensemble de pointages
retenus pour cette étude correspond à une exposition utile de ∼ 8.8 Msec.
Ensuite, pour déterminer le catalogue total des sources à prendre en compte, nous avons
utilisé le mode imaging du logiciel spiros (cf. 4.3.4). Nous avons analysé les données des dif-
férents groupes successivement, afin d’établir la liste de toutes les sources qui ont été détectées
sur une ou plusieurs révolutions. Le bruit de fond que nous avons soustrait des données a été
évalué par le technique du champ vide, en choisissant une observation de champ vide adaptée
à chacun des groupes. Lors de la recherche des sources actives, l’algorithme procède à la sous-
traction itérative des excès les plus forts jusqu’à ce que l’amélioration résultante du χ2 ne soit
plus significative. Ce procédé a été répété sur plusieurs échelles de temps afin de ne pas noyer
les sources qui ont été actives seulement sur des périodes très courtes. A part GS 1826–24, treize
sources 2 ont été détectées dans la bande 25–50 keV, avec des significativités allant de ∼ 5σ à
plus de 100σ. Les plus fortes, à savoir 1E1740–2924, GRS 1758–258 et 4U 1700–377 sont
2. les autres sources détectées sont : 1E1740–2924, GRS 1758–258, 4U 1700–377, GX 1+4, H 1743–322,
GRS 1739–278, GX 354–0, GX 5–1, XTE J1814–338, IGR J17445–2747, IGR J18135–1751, IGR J17473–2721
et XTE J1723–376.
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actives tout le temps alors que certaines, comme GX 1+4, H1743–322 ou IGR J1743–2721,
montrent des phases (plus ou moins longues) où elles sont éteintes.
Une fois le catalogue total des sources établi, nous avons repris l’analyse des données avec
le logiciel deconv. Cette fois, nous avons extrait les flux moyens par révolution des 14 sources
potentielles dans les bandes 22–50 keV, 50–150 keV et 150–450 keV. Nous avons de nouveau
procédé par groupes, la carte d’uniformité du bruit de fond étant évaluée par des observations
de champs vides adaptées (les mêmes que toute à l’heure) puis soustraite en ajustant sa normali-
sation pointage par pointage. En enlevant toutes les sources dont la significativité par révolution
et par bande était toujours inférieure à 6σ, cette étape a permis d’établir un catalogue de sources
réduit adapté à chacun des groupes.
Maintenant que nous disposons d’un modèle de ciel minimal mais suffisant, nous reprenons
le traitement en analysant l’évolution des flux 22 – 50 keV pointage par pointage. Ceci permet
d’évaluer l’échelle de temps optimale pour décrire la variation du flux des sources actives. Par
exemple, 4U 1700–377 est très variable : il est indispensable d’en extraire le flux à l’échelle de
temps du pointage. D’autres sources, en revanche, sont assez stables, si bien qu’une variabilité
par révolution est suffisante pour obtenir un bon accord entre le modèle et les coups enregistrés
par le plan de détection. Dès que possible, nous avons réduit les échelles de variabilité afin de
minimiser les degrés de liberté du processus d’extraction.
Après l’analyse à bandes larges, nous avons extrait les spectres (40 canaux en énergie) de
toutes les sources actives. Les échelles de temps et les champs vides que nous avons utilisés pour
chaque groupe sont restés identiques, mais nous avons rajouté une composante diffuse dans les
modèles de ciel. En effet, la position proche du centre Galactique nécessite la prise en compte
de l’émission diffuse liée à l’annihilation des positrons. Celle-ci comprend deux composantes :
la première est une raie à 511 keV, produite par l’annihilation directe entre électrons et positrons
ou par l’intermédiaire de la formation d’un para-positronium (structure formé d’un électron et
d’un positron à spin opposé). La deuxième est un continuum en forme de dent de scie qui pique
vers 511 keV, produite lors de l’annihilation de l’ortho-positronium (spin de l’électron et du
positron dans le même sens). C’est cette dernière composante que nous avons incluse dans le
modèle du ciel. La raie, en revanche, est traitée à part grâce à un canal spectral spécifique (506
– 518 keV).
7.3 Résultats
7.3.1 Courbes de lumière
Nous avons étudié l’évolution à long terme de l’émission X-dur de GS 1826–24. Les Figures
7.1 et 7.2 montrent la courbe de lumière complète mesurée par SPI dans la bande 22 – 50 keV.
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Figure 7.1 – Courbe de lumière à long terme de l’émission journalière de GS 1826–24 dans la
bande 22 – 50 keV.
Figure 7.2 – suite de la Figure 7.1.
Chaque point représente le flux moyen par révolution, ce qui correspond à un temps d’intégra-
tion de l’ordre du jour. A part un épisode où l’émission X-dur semble éteinte, l’intensité de la
source est relativement constante, avec typiquement 70mCrab < Frev < 120mCrab et une incer-
titude moyenne de 7 mCrab. A long terme, nous observons une lente augmentation monotone du
flux moyen. Pour le premier groupe qui comprend les données de 8 révolutions (244 pointages ;
fin mars à fin avril 2003), nous avons mesuré un flux moyen de 77.6±1.7 mCrab. Pour les deux
derniers groupes (septembre 2007 et mars 2008), qui contiennent ensemble 6 révolutions (228
pointages), le flux moyen s’élève à 108.4± 1.8 mCrab. Sur 5 ans, nous en déduisons donc une
augmentation moyenne du flux journalier de près de 40%. Nous précisions qu’il s’agit là d’une
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évolution moyenne, et que des écarts parfois importants sont observés ponctuellement.
Début mars 2004, le flux 22 – 50 keV de GS 1826 – 24 a atteint un minimum ; pendant
les 19 pointages de la révolution 168, la source n’est plus détectée de manière significative
(7.6±7.5 mCrab). Sur le mois suivant, l’émission semble se rallumer de manière progressive et
retrouve le niveau habituel début avril 2004. Cet épisode étant intriguant, nous avons analysé
les données de ce groupe plus en détail (cf. Section suivante).
Nous avons aussi analysé l’évolution de la source sur l’échelle de temps du pointage (∼ 40 min).
Dans la limite des incertitudes, nous n’observons aucune évolution particulière à aucun moment,
ce qui suggère que le flux X-dur est stable à court terme. Nous remarquons cependant que les
incertitudes typiques sur les mesures par pointage du flux entre 22 – 50 keV sont de l’ordre de
40 mCrab (i.e. ≥ 35 % du flux moyen), ce qui empêche des conclusions précises.
7.3.2 Episode du mois de mars 2004
Figure 7.3 – Relation entre l’indice spectral obtenu lors d’un ajustement avec une loi de puissance
et le flux mesuré dans la bande 22 – 50 keV.
GS 1826–24 est une source persistante. Pourtant, début mars 2004, l’émission X-dur semble
avoir atteint un niveau tellement faible que la source n’est plus détectée par SPI. Pour explorer
davantage ce comportement inhabituel, nous avons étudié l’évolution spectral de la source lors
de la phase de retour au niveau d’émission habituel. A cet effet, nous avons extrait les spectres
individuelles (i.e. moyennés par révolution) du troisième groupe (cf. Figure 7.1) et les avons
ajustés dans xspec v11.3.2 avec une simple loi de puissance. Comme les révolutions qui suivent
la phase d’extinction présentent un signal relativement faible, nous avons limité notre analyse à
la bande 22 – 100 keV. Nous remarquons cependant que cette bande est suffisante pour obtenir
une caractérisation phénoménologique de la forme spectrale en X-dur. La Figure 7.3 montre
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les résultats de cette analyse en traçant la pente du meilleur ajustement du spectre en fonction
du flux 22 –50 keV par révolution. Il est apparent que lors de la montée en intensité, la source
ne semble pas exhiber de changement spectral particulier. En effet, sur une plage de flux allant
de 35 mCrab à plus de 110 mCrab, l’indice de photon est toujours compatible avec une valeur
moyenne égale à Γ = 2.4.
7.3.3 Comparaison avec C10
Récemment, Cocchi et al. (2010) (C10) ont présenté une étude de GS 1826–24 basée sur
des données JEM-X et IBIS/ISGRI. Comme cette étude n’inclut pas les données SPI correspon-
dantes, nous les avons analysées ici en utilisant les mêmes modèles spectraux. Mis à part le fait
de vérifier la cohérence entre les mesures des différents instruments d’INTEGRAL, ceci permet
éventuellement de mieux contraindre la partie à haute énergie des spectres présentés par C10.
Nous avons donc analysé les données SPI de trois groupes d’observations : le premier cor-
respond aux révolutions 61 – 64 (avril 2003), le deuxième aux révolutions 119 – 122 (octobre
2003) et le troisième à la révolution 495 (novembre 2006). Pour ajuster les spectres moyens par
groupe, nous avons utilisé les modèles cutoffpl et comptt (Titarchuk, 1994), convolués avec
le modèle d’absorption wabs. Le modèle d’absorption n’est pas nécessaire mais nous l’avons
inclus pour avoir exactement la même configuration que C10 3. Pour le modèle comptt, nous
avons ajusté seulement la profondeur optique (τ), alors que les températures des photons cibles
(kT0) et des électrons (kTe) ont été fixées aux valeurs obtenues par C10. De manière similaire,
nous avons fixé l’indice de la loi de puissance et évalué simplement l’énergie de coupure qui
décrit au mieux les données SPI.
Les deux modèles permettent à chaque fois de bien décrire la forme des spectres entre 22 –
200 keV. Pour les trois jeux de données, nos résultats sont compatibles avec ceux de C10. Pour le
groupe 119 – 122, le modèle de Comptonisation thermique suggère par exemple une profondeur
optique de τ = 4.34+0.25−0.24 (cf. Figure 7.4 gauche), alors que C10 ont trouvé τ = 4.12
+0.23
−0.24. Nous
précisons que ces valeurs sont dérivées en supposant une géométrie sphérique ; une couronne
aplatie enveloppant le disque produit un spectre de forme identique avec une profondeur optique
plus faible, à savoir τ ∼ 1.85.
Pour chacun des spectres, nous avons aussi calculé le flux entre 20 – 200 keV prédits par
les modèles. Ici encore, nos résultats sont très proches de ceux de C10. Pour le groupe 119
– 122, le modèle prédit un flux de F20−200 = 1.31× 10−9 ergcm−1 s−1, contre F20−200 = 1.34×
10−9 ergcm−1 s−1 obtenu par C10. Cependant, les données SPI n’ont pas permis d’améliorer les
contraintes à haute énergie. Le nombre de coups dans les canaux >150 keV est tellement faible
que les mesures ne sont plus significatives.
3. avec NH fixé à 3×1021 Hcm−2, cf. Thompson et al. (2008)
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Figure 7.4 – Gauche : spectre de l’épisode 119–122 ajusté avec un modèle de Comptonisation
thermique (comptt). Droite : spectre moyen ajustée avec le même modèle ; l’excès à haute énergie
est clairement visible.
7.3.4 Analyse du spectre moyen
L’étude des révolutions individuelles a montré que SPI n’observe pas d’évolution signifi-
cative de la forme spectrale >20 keV. Les indices de photon qui décrivent au mieux les 125
spectres moyennés par révolution sont toujours compatibles entre eux, avec une valeur typique
de Γ = 2.5±0.2. Par conséquent, il est intéressant de sommer toutes les données afin d’en extraire
le spectre total, i.e. moyenné sur toute la période d’observation. L’avantage d’une telle moyenne
est que les fluctuations statistiques qui affectent les canaux à haute énergie sont réduites, ce qui
permettra d’obtenir un rapport signal sur bruit significatif jusqu’à plusieurs centaines de keV. Le
désavantage est cependant que nous ne pourrons pas conclure quant à une éventuelle évolution
physique à court terme 4, qui restera indétectable avec SPI.
Pour l’analyse du spectre total, nous avons considéré la bande d’énergie 22 – 700 keV, en
ignorant les bandes fines 137 – 142 keV et 196 – 201 keV. Ces bandes sont susceptibles de
contenir une contamination due à des raies (instrumentales ou diffuses) et ont donc été exclues
par précaution. L’entassement des données augmente la statistique des mesures si bien que
les erreurs systématiques deviennent non-négligeables ; nous avons donc ajouté 1% d’erreur
systématique à chaque canal considéré.
D’abord, nous avons ajusté le spectre total avec une simple loi de puissance. Le meilleur
ajustement est obtenu avec une pente de Γ = 2.47, mais la description par une loi de puissance
4. des variations spectrales à court terme sont observées à plus basse énergie, voir C10 par exemple.



























Figure 7.5 – Représentation en photons du spectre moyen, ajusté avec une loi de puissance à
coupure exponentielle plus une deuxième loi de puissance à haute énergie.
n’est clairement pas adéquate en raison de la courbure du spectre. En rajoutant une coupure
exponentielle, nous obtenons un ajustement de meilleur qualité (χ2/30 = 1.64), mais qui n’est
toujours pas satisfaisant. Alors que cette description suggère un indice de photon de Γ = 1.48±
0.08 et une coupure exponentielle à une énergie de Ec = 51.3+5.4−4.6, les résidus montrent clairement
que le flux à haute énergie est sous-estimé.
Comme pour l’analyse de GRS 1915+105 et GX 339–4, nous avons rajouté une loi de
puissance supplémentaire pour modéliser la partie la plus énergétique de l’émission. Cette com-
posante additionnelle permet de considérablement améliorer l’ajustement, qui est maintenant
d’une qualité impeccable (χ2/28 = 1.03, cf. Figure 7.5). L’indice de photon de la deuxième loi
de puissance n’est cependant pas contraint, puisque nous dérivons une valeur de Γ2 = 1.69+1.11−1.70
avec un niveau de confiance à 90 %. Pour évaluer les incertitudes sur les paramètres de la pre-
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Modèle cutoff+pl comptt+pl ECM1 ICM2
Γ1 1.27+0.12−0.15 - - -




kTe - 17.2+1.5−1.2 - -





lnth/ls - - 4.79+0.62−0.51 -
Γinj - - 2.71+0.15−0.16 -
lB - - - 4.5+7.8−0.5
γmax - - - 205+670−104
χ2/ν 28.8/28 28.8/28 26.7/29 28.7/29
Table 7.2 – Résultats des ajustements du spectre moyen de GS 1826–24 avec les modèles décrits
dans le texte.
mière loi de puissance, nous avons donc fixé la pente de la deuxième loi de puissance à la valeur
Γ2 = 1.7. Dans ces conditions, l’indice de photon de la première loi de puissance est évalué
à Γ1 = 1.27+0.12−0.15, la coupure exponentielle se trouve réduite à Ec = 38.5
+5.3
−4.9 et la composante
additionnelle domine le spectre au-delà de 200 keV. D’après le ftest, la probabilité que l’amé-
lioration du χ2 soit survenue par hasard est égale à PFTEST = 5.5×10−4. Nous concluons que le
spectre moyen de GS 1826–24 présente une composante additionnelle à haute énergie, similaire
à celle détectée dans les sources à trou noir étudiées dans les chapitres précédents.
Nous avons refait la même analyse en remplaçant la loi de puissance à coupure exponentielle
par le modèle comptt (Titarchuk, 1994). Non contrainte par les données SPI, nous avons fixé la
température des photons cibles à kTbb = 750 eV (valeur moyenne des résultats publiés par C10)
et supposé une géométrie sphérique. Comme attendu, une Comptonisation purement thermique
ne suffit pas pour expliquer le spectre, qui présente un excès significatif à haute énergie (χ2/30 =
2.40). La partie <120 keV est cependant bien reproduite (cf. Figure 7.4 droite), avec kTe ∼
23 et τ ∼ 3.75. Nous avons rajouté une composante supplémentaire, modélisée par une loi de
puissance, ce qui améliore l’ajustement de manière significative (χ2/28 = 1.03, le spectre du
modèle est présenté en rouge sur la Figure 7.7). L’indice de la loi de puissance n’est toujours
pas contraint et a cette fois été fixé à Γ = 2.0, valeur qui réalise le meilleur ajustement. La
température des électrons et la profondeur optique du plasma s’ajustent maintenant à kTe =
17.2+1.5−1.2 et τ = 4.83
+0.43
−0.41, et la loi de puissance domine le spectre >150 keV. Le flux entre 20 –
200 keV prédit par le modèle s’élève à 1.42×10−9 ergcm−1 s−1 et le ftest évalue une probabilité
de l’ordre de PFTEST = 3×10−6 que l’amélioration soit due au hasard.
En dernier lieu, nous avons utilisé des modèles de Comptonisation physiquement auto-
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cohérents pour décrire l’émission à haute énergie de la source. Pour rester suffisamment concis,
nous décrivons seulement les résultats obtenus avec les modèles ECM1 et ICM2. Pour la dé-
finition des modèles, nous invitons le lecteur à se référer au Chapitre 6 où ils sont explicités
en détail. Comme la couverture spectrale commence ici au-dessus de 20 keV, nous n’avons pas
pris en compte la raie de fluorescence du fer. Aussi, nous avons supposé que la réflexion était
négligeable, en accord avec les résultats de Thompson et al. (2005) et C10.
Avec un modèle purement non-thermique, non-magnétisé et à indice d’injection variable
(ECM1 ; calculé avec eqpair), nous obtenons un ajustement de qualité excellente (χ2/29 = 0.92).
Pour minimiser le nombre de paramètres libres, nous avons fixé les paramètres de la composante
extérieure de photons mous, i.e. nous supposons ls = 1 et kTbb = 100 eV 5. Les valeurs des
trois paramètres libres que nous avons ajustés sont proches de ceux obtenus pour l’état dur
lumineux de GX 339–4 (cf. Chapitre 6), à savoir nous trouvons lnth/ls = 4.79+0.62−0.51, τ = 3.50
+0.11
−0.08
et Γinj = 2.71+0.15−0.16. Ces résultats montrent que le continuum moyen de GS 1826–24 peut avoir
les mêmes origines physiques que celui observé lors des états durs lumineux de GX 339–4.
Avec un modèle purement non-thermique, magnétisé et à énergie maximale d’injection
variable (ICM2 ; calculé avec belm), nous obtenons également un ajustement irréprochable
(χ2/29 = 0.99). Nous avons fixé la compacité d’accélération non-thermique à lnth = 10, l’indice
d’injection à la valeur standard Γinj = 2.5 et nous avons ignoré l’émission thermique du disque
(ls = 0). En revanche, nous avons supposé que le plasma présente une compacité magnétique
lB non nulle. Avec une telle configuration, les données suggèrent que la profondeur optique du
plasma est compatible avec celle déterminée avec l’ECM1, i.e. nous obtenons τ = 3.38+0.17−0.24.
Nous trouvons une compacité magnétique de lB = 4.5+7.8−0.5 et les données contraignent l’énergie
maximale des électrons accélérés à γmax = 200+650−100. Nous pouvons donc conclure qu’une accé-
lération purement non-thermique et un refroidissement par processus SSC sont suffisants pour
expliquer l’émission à haute énergie du flot d’accrétion de GS 1826–24.
Bouchet et al. (2008) et Petry et al. (2009) ont utilisé approximativement les mêmes don-
nées mais des méthodes différentes pour extraire le spectre moyen total de GS 1826–24. Ces
auteurs quantifient l’émission à haute énergie par une mesure du flux entre 200 – 600 keV ;
Bouchet et al. (2008) trouvent F200−600 = 24.5± 3.9 mCrab alors que Petry et al. (2009) ont
obtenu F200−600 = 18.4±5.7 mCrab. Ici, nous dérivons une valeur compatible avec les deux me-
sures précédentes, à savoir F200−600 = 19.7± 3.9 mCrab. Petry et al. (2009) utilisent une loi de
puissance à coupure plus une deuxième loi de puissance pour décrire le spectre moyen. Avec ce
modèle, ils dérivent les paramètres Γ1 = 1.51± 0.14, Ec = 48.4± 7.8 et Γ2 = 0.89± 0.69, ainsi
qu’une probabilité de PFTEST = 2×10−3 que la deuxième loi de puissance ne soit pas pertinente.
En fixant Γ2 = 0.89, nous obtenons des valeurs légèrement différentes mais toujours compatibles
dans les incertitudes, à savoir Γ1 = 1.36+0.04−0.13 et Ec = 43.9
+1.1
−1.3.
5. La température des photons cibles a été fixée à une valeur plus faible que celle suggérée par C10 (i.e.




















Figure 7.6 – Ajustement des données avec le modèle ICM2 qui suppose un plasma magnétisé et
un chauffage purement non-thermique des électrons. L’ajustement obtenu est de qualité excellente
(χ2/29 = 0.99), ce qui montre qu’un tel modèle est compatible avec le spectre moyen de GS 1826–
24.
7.4 Discussion
GS 1826–24 est une source assez particulière. A court terme, la stabilité du flux persistant
et la régularité des sursauts X témoignent d’un flot d’accrétion extraordinairement stable et
constant. A long terme, l’évolution du flux X traduit une augmentation lente mais progressive
du taux d’accrétion, avec toutefois des épisodes ponctuels qui semblent échapper à cette règle
(cf. Thompson et al. 2008 et C10, voir aussi plus loin). L’étude des données SPI présentée ici
confirme cette situation, même si le suivi à court terme du flux X-dur s’est avéré difficile suite
aux limites statistiques des mesures à haute énergie. L’analyse du spectre moyen a cependant
révélé des résultats intéressants, qui renforcent le caractère particulier du système.
Sur une période de 5 ans, entre fin mars 2003 et début avril 2008, nous observons une aug-
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mentation moyenne de près de 40% du flux journalier au-dessus de 20 keV. Comme l’émission
produite par les sursauts présente un spectre thermique 6 d’une température de quelques keV
(au maximum) (in ’t Zand et al., 1999; Galloway et al., 2008) et que les sursauts ne représentent
que ∼ 1% du temps total d’émission 7 (Galloway et al., 2004; Thompson et al., 2005), nous
associons le flux mesuré par SPI à l’émission persistante de la source. Sur une période de durée
comparable, entre novembre 1997 et juillet 2002, Galloway et al. (2004) ont mesuré l’évolution
du flux persistant dans la bande 2.5 – 25 keV et rapportent une augmentation de 66 %. Compte
tenu des faibles variations du spectre à long terme, il est légitime de comparer les deux résultats,
malgré des bandes d’énergie différentes ; nous retenons donc que l’augmentation progressive du
taux d’accrétion semble ralentir.
En considérant la courbe de lumière à long terme du flux journalier entre 22 – 50 keV, nous
avons constaté une évolution surprenante. Alors que la source est connue comme étant persis-
tante, les données SPI ont révélé un épisode où le flux X-dur a atteint un minimum compatible
avec zéro. Une baisse significative du flux persistant en X (correspondant à une déviation de
40 % de la relation qui lie la périodicité des sursauts au flux X) a déjà été mise en évidence par
Thompson et al. (2008). Ces auteurs ont argumenté qu’il est possible que le flux bolométrique
de GS 1826–24 soit resté plus ou moins constant (en accord avec la relation flux-périodicité),
mais que l’écart entre ce dernier et le flux mesuré en X provienne d’un décalage de l’émission
vers les basses fréquences (EUV/X-mou). En effet, même avec une couverture spectrale <1 keV,
il est difficile de mesurer correctement le flux bolométrique car la colonne-densité de l’hydro-
gène (NH) est mal connue, ce qui peut amener à sous-estimer la partie absorbée. Ainsi, il est
possible que l’extinction apparente en X-dur, observée pendant la révolution 168, soit associée à
un phénomène de nature similaire mais dont l’intensité est tellement forte que l’émission X-dur
s’en trouve réduite de plus d’un facteur 10. En effet, une forte perturbation du flot d’accré-
tion pourrait provoquer l’effondrement temporaire de la couronne, entraînant une redistribution
quasi-complète de l’énergie émise. Ceci reste toutefois hautement spéculatif et l’exploration de
cette hypothèse nécessiterait la considération de données simultanées à basse énergie. Faute de
temps, cette étude n’a cependant pas été incluse dans le présent manuscrit.
Les données SPI ont montré que lors du retour à l’état normal, le flux >20 keV augmente
de manière progressive et retrouve sa valeur habituelle au bout de 3 semaines. En revanche,
nous n’avons pas détecté de changement spectral significatif lors de cette phase de relaxation
(cf. Figure 7.3). Sous l’hypothèse d’une perturbation par une composante additionnelle à basse
énergie, les observations suggèrent donc que celle-ci est restée confinée en-dessous de 20 keV.
Dans ce cas, la composante Comptonisée a progressivement retrouvé son équilibre stable, à
mesure que la composante additionnelle à basse énergie se serait estompée. D’autre part, la
quiescence momentanée de l’émission X-dur peut aussi s’expliquer par une simple variation du
6. éventuellement élargi par Comptonisation.
7. les sursauts de GS 1826–24 durent typiquement 130 s, contre une durée inter-sursauts de l’ordre de 13000 s.
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Figure 7.7 – Spectres large bande de GS 1826–24 obtenus par différentes observations. Les
deux spectres en trait plein ont été publiés par C10 et correspondent aux données de JEM-X et
IBIS/ISGRI ; le spectre en tirets a été obtenu par RXTE (Barret et al., 2000), le spectre en tirets-
points correspond à des mesures de Chandra+RXTE (Thompson et al., 2005) et le spectre poin-
tillée retrace les mesures d’une observation de BeppoSAX (in ’t Zand et al., 1999). Le spectre
mesuré par SPI présenté ici est indiqué par les traits rouge et bleu ; ces tracés correspondent res-
pectivement à un modèle de Comptonisation thermique comptt auquel nous avons rajouté une loi
de puissance pour décrire l’émission >150 keV et à un modèle de Comptonisation purement non-
thermique qui prend en compte les effets du champ magnétique (ICM2, voir Chapitre 6 pour plus
de détails relatifs au modèle).
taux d’accrétion m˙. Malheureusement, les données SPI présentées ici ne permettent pas d’ex-
plorer davantage ces hypothèses.
BeppoSAX, RXTE et INTEGRAL ont mesuré des formes spectrales légèrement (mais signi-
ficativement) différentes à différents instants (cf. Figure 7.7). Malgré un total de plus de 8 Msec
de données, nos mesures n’ont pas permis de mettre en évidence (voire quantifier) ce genre de
variations. En effet, avec un temps d’intégration de l’ordre du jour, la sensibilité des mesures
ne permet pas de dégager des contraintes suffisamment précises sur les paramètres des modèles
spectraux. Sur des échelles de temps plus longues (typiquement de l’ordre d’une semaine), les
contraintes deviennent raisonnables mais le caractère moyen des observations a noyé toute évo-
lution particulière à court terme. Nous remarquons toutefois que ces éventuelles variations sont
nécessairement assez modestes (∆Γ < 0.4), car un changement important de la pente entre 25 –
100 keV ne serait pas passé inaperçu.
Compte tenu de la stabilité spectrale à haute énergie, l’analyse moyenne sur l’ensemble de
la période d’observation conserve le sens physique du rayonnement émis sur une plus petite
échelle de temps. De plus, comme le flot d’accrétion est extraordinairement stable, l’émission
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observée peut être considérée comme représentative d’un telle situation. Par conséquent, nous
suggérons que le spectre moyen de la Figure 7.5 représente la distribution typique des photons
à haute énergie émis par un flot d’accrétion stable sur une étoile à neutrons, dont la luminosité
est de l’ordre de quelques pourcents de la luminosité d’Eddington. L’analyse de ce spectre a ré-
vélée un excès significatif par rapport aux modèles couramment utilisés pour décrire l’émission
>20 keV des systèmes à étoiles à neutrons. En effet, une loi de puissance à coupure exponentielle
ainsi qu’un modèle de Comptonisation thermique fournissent des descriptions insuffisantes de la
partie la plus énergétique (E > 200 keV) de l’émission observée. Pour rendre compte de l’excès
observé, il est nécessaire de rajouter une composante additionnelle, bien décrite par un modèle
en loi de puissance. La Figure 7.7 compare la forme du spectre moyen mesuré par SPI (repré-
sentée par les modèles comptt+pl et ICM2) à celles obtenus par différentes observations dans
le passé.
Alors qu’un modèle de Comptonisation thermique peut être exclu par la forme spectrale à
haute énergie, l’émission >20 keV de la source est compatible avec un modèle qui suppose que
le chauffage du milieu s’effectue de manière purement non-thermique. Comme pour l’état dur
lumineux de GX 339–4, nous avons montré que les données peuvent être expliquées par un
processus SSC, sans nécessairement supposer la présence d’une composante thermique issue
du disque d’accrétion. Le continuum à haute énergie, qui dans le cas de GS 1826–24 est extra-
ordinairement stable, peut donc être produit par les mêmes mécanismes que ceux évoqués pour
expliquer les états durs dans les systèmes à trou noir.
Nous avons comparé nos résultats à ceux obtenus par Bouchet et al. (2008) et Petry et al.
(2009). Ces auteurs ont utilisé approximativement les mêmes données mais des méthodes de
traitement différentes. L’accord entre les différentes approches est satisfaisant, ce qui implique
que les résultats sont robustes ; en particulier, ceci indique que la présence d’une queue à haute
énergie dans le spectre moyen n’est pas un artefact dû à un traitement inadapté. Dans le cadre
d’une description par une loi de puissance à coupure exponentielle, le besoin d’ajouter une
deuxième composante est quelque peu plus fort dans notre analyse que dans celle de Petry
et al. (2009), avec une probabilité de PFTEST = 5× 10−4 contre PFTEST = 2× 10−3. Alors que
Petry et al. (2009) ont conclu que le niveau de preuve pour la présence d’une queue à haute
énergie était assez faible, nous proposons ici une interprétation plus forte. En effet, en expliquant
le spectre par un processus de Comptonisation thermique, nous évaluons une probabilité de
seulement PFTEST = 3×10−6 que le modèle soit suffisant pour décrire les données. Dans le cadre
du scénario classique de Comptonisation par une couronne chaude, il semble donc indispensable
d’ajouter une deuxième composante pour expliquer correctement le flux observé au-dessus de
150 keV.
Par ses propriétés à haute énergie, le spectre moyen de GS 1826–24 ressemble donc aux
spectres de GRS 1915+105 et GX 339–4 étudiés dans les chapitres précédents (cf. Chapitres 5
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et 6). Alors que la présence d’une queue à haute énergie (>200 keV) a clairement été mise en
évidence dans le spectre de plusieurs systèmes à trou noir, le spectre moyen de GS 1826–24 pré-
senté ici constitue la première mise en évidence d’une telle composante dans un système à étoile
à neutrons. Même si d’autres interprétations existent, une telle caractéristique est généralement
associée à la présence de particules non-thermiques, accélérées par chocs ou reconnexion ma-
gnétique (cf. chapitre 6 pour une interprétation physique). Nos résultats montrent donc que la
présence d’une queue à haute énergie ne permet pas de discriminer la nature de l’objet compact.
En revanche, il pourrait s’agir plutôt d’une caractéristique générale des flots d’accrétion, qui
serait toutefois souvent trop faible pour être détectée. Cet aspect sera davantage développé dans
le chapitre suivant.
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Chapitre 8
Synthèse et discussion
Ce dernier chapitre, probablement le plus essentiel, commence par un rappel du paradigme
standard évoqué pour expliquer les différents états spectraux. Ensuite, dans la deuxième partie,
nous résumons les principaux résultats obtenus au cours de cette thèse en rappelant les propriétés
à haute énergie des sources étudiées. Dans la partie finale, nous développons une synthèse du
travail présenté et discutons les interprétations physiques de l’émission haute énergie des objets
compacts accrétants.
8.1 Bref rappel sur les états spectraux
L’interprétation usuelle de l’émission au-dessus de 20 keV observée lors des différents états
spectraux se résume comme suit :
– Etat dur : spectre dur (Γ < 2.0) à coupure quasi-exponentielle −→ Comptonisation ther-
mique dans un milieu chaud et optiquement mince.
– Etat intermédiaire et état très intense : spectre mou (Γ > 2.5) sans coupure détectable −→
Comptonisation thermique & non-thermique dans un (ou plusieurs) milieu(x) optique-
ment épais, refroidi(s) par une forte émission corps noir du disque d’accrétion.
– Etat mou : spectre de pente moyenne (2.0 < Γ < 2.5) sans coupure détectable −→ Comp-
tonisation non-thermique dans des régions actives aux abords du disque d’accrétion.
Grâce aux performances de l’instrument SPI et au traitement méticuleux des données enre-
gistrées, nous avons obtenu des mesures précises de l’émission haute énergie de trois sources
différentes. Les spectres qui ont été analysés dans cette thèse recouvrent deux états spectraux, à
savoir l’état très intense (GRS 1915+105) et l’état dur (GX 339–4 et GS 1826–24). En décou-
vrant la partie la plus énergétique du rayonnement dans ces états, ce travail de thèse a apporté de
nouvelles informations sur les processus d’émission ; il est donc intéressant d’évaluer comment
celles-ci peuvent compléter voire remettre en cause le paradigme standard rappelé à l’instant.
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En raison du faible flux des sources ayant intégré l’état mou depuis le lancement d’INTEGRAL,
les mesures de SPI n’ont pas permis d’apporter de nouvelles contraintes par rapport à son émis-
sion haute énergie. Par conséquent, le spectre typique des états mous n’a pas été analysé ici ; à
cet égard, notre discussion s’appuiera donc sur les résultats d’OSSE (Gierlin´ski et al., 1999), de
COMPTEL (McConnell et al., 2002) et d’IBIS/ISGRI (Del Santo et al., 2008).
8.2 Résumé des résultats
GRS 1915+105
Nous avons utilisé ∼ 2 Msec de données (entre septembre 2004 et mai 2006) pour étudier la
variabilité spectro-temporelle du microquasar GRS 1915+105. Sur une échelle de temps d’un
jour, le spectre entre 20 – 200 keV est variable mais montre une pente toujours très molle, avec
un indice de photon compris entre 2.7 et 3.5. A plus haute énergie, nous n’observons pas de
coupure ; la source est systématiquement détectée jusqu’à 500 keV. Toutefois, une simple loi de
puissance n’est pas capable d’expliquer le spectre, en raison de sa courbure prononcée.
Nous avons analysé deux spectres moyens présentant chacun une forme typique, observée
de manière récurrente. Entre 20 – 100 keV, le premier exhibe une pente très molle (Γ ∼ 3.4)
et le deuxième une pente un peu plus dure (Γ ∼ 2.9), tandis qu’au dessus de 100 keV les deux
montrent un excès par rapport à un modèle de Comptonisation thermique. Notre analyse suggère
que la coupure thermique du spectre est masquée par la présence d’une composante spectrale
supplémentaire, potentiellement d’origine non-thermique. La transition entre les deux spectres
étudiés peut s’expliquer par une variation d’un facteur deux de la luminosité de la Comptonisa-
tion thermique (accompagnée par une augmentation de la température des électrons et/ou de la
profondeur optique du plasma) alors que la composante additionnelle à haute énergie demeure
stable. Ce résultat indique que l’évolution des deux composantes n’est pas nécessairement liée.
De plus, la comparaison des mesures en rayons X (1.2 – 12 keV) et à haute énergie (>20 keV)
a révélé qu’il n’y a pas de lien direct entre les classes de variabilité et l’émission haute énergie
de GRS 1915+105.
GX 339–4
Nous avons étudié le comportement spectro-temporel à haute énergie lors d’un état dur
lumineux de GX 339–4. En tant que résultat principal, nous rapportons la variabilité du spectre
au-dessus de 150 keV, avec l’apparition/disparition d’un excès significatif par rapport à la forme
standard (en loi de puissance à coupure exponentielle) de l’état dur. Le flux de la source étant
élevé, nous avons pu étudier le phénomène sur de courtes échelles de temps. Nous avons montré
que l’intensité de l’excès est corrélée avec la luminosité totale en X et que le flux au-delà de
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150 keV subit des variations significatives sur une échelle de temps inférieure à 7 heures.
En combinant les données de SPI avec des mesures simultanées du spectre à basse énergie,
nous avons étudié la variabilité spectrale à l’aide de plusieurs modèles physiques. Un scéna-
rio basé sur le chauffage purement thermique de la couronne peut être exclu car il ne permet
pas de reproduire la variabilité à haute énergie. En revanche, une modélisation qui suppose un
chauffage purement non-thermique fournit des prédictions qui sont en accord avec les données.
Nous avons montré qu’un milieu magnétisé constitue le cadre d’une interprétation physique-
ment cohérente des observations, la variabilité du spectre pouvant être expliquée simplement
par la variation du champ magnétique moyen du plasma (d’un facteur ≤ 3). Ceci montre que
l’état dur peut être interprétée à partir des mêmes ingrédients que l’état mou, et que de facto
l’émission haute énergie des objets compacts peut provenir d’un phénomène physique com-
mun, indépendamment de l’état spectral.
GS 1826–24
GS 1826–24 est un système à étoile à neutrons dont le flot d’accrétion est extraordinairement
stable, comme en témoignent les courbes de lumière en X et en X-dur. La source est caractérisée
par des sursauts réguliers du flux à basse énergie, causés par des explosions thermonucléaires
de la matière accumulée à la surface solide de l’étoile. A haute énergie (>20 keV), le flux n’est
cependant pas affecté par ces épisodes de très courte durée et peut donc être associé à l’émis-
sion persistante du flot d’accrétion. A long terme, cette dernière montre une légère évolution
monotone ; sur 5 ans, nous estimons une augmentation de près de 40 % du flux moyen >20 keV.
En revanche, nous ne mesurons pas d’évolution spectrale sur une échelle de temps de ∼ 1 jour,
l’indice de photon étant toujours compatible avec Γ = 2.5±0.2.
Nous avons sommé toutes les données pour étudier le spectre moyen total, qui s’étend au-
delà de 500 keV. Ce dernier montre un excès significatif à haute énergie par rapport à une loi
de puissance à coupure exponentielle, ce qui suggère la présence d’une composante d’émis-
sion additionnelle au-dessus de 150 keV. Notre étude établit donc que cette caractéristique n’est
pas uniquement associée aux systèmes à trou noir. Nous avons ajusté le spectre moyen avec
plusieurs modèles physiques et montré qu’un milieu magnétisé (alimenté par chauffage non-
thermique) permet une interprétation cohérente de l’émission observée.
8.3 Synthèse
8.3.1 Comparaison
Dans un premier temps, il est intéressant de comparer les formes spectrales étudiées durant
cette thèse. Pour illustrer et quantifier les similitudes entre les différentes sources, nous nous
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Source Spectrum Exp time (ks) Ecross (keV) kTe (keV) τ χ2/ν PFTEST
GX 339–4 luminous hard 36 80 15.6+2.6−1.9 2.79
+0.70
−0.56 27/26 4×10−6
GRS 1915+105 average hard 395 100 17.5+6.2−3.2 1.30
+0.38
−0.42 20/25 8×10−4
GS 1826–24 total average 8796 110 17.2+1.5−1.2 2.08
+0.21
−0.20 29/29 3×10−6
Table 8.1 – Comparaison des paramètres obtenus pour les différentes sources avec le modèle
comptt+pl. Ecross représente l’énergie où les deux composantes se coupent et PFTEST désigne la
probabilité ftest que l’amélioration de l’ajustement par rapport à une simple loi de Comptonisation
thermique soit obtenue par hasard.
basons sur les paramètres d’un modèle semi-phénoménologique, i.e. nous comparons les résul-
tats obtenus avec un modèle qui combine une loi de Comptonisation thermique avec une loi de
puissance à haute énergie. Nous avons fixé la température des photons cibles à kTbb = 1.0 keV
et l’indice de la loi de puissance à Γ = 2.0. Aussi, nous supposons que la couronne présente une
géométrie en forme de couche rectiligne 1. Les paramètres qui décrivent au mieux les observa-
tions sont résumés dans la Table 8.1.
La principale conclusion que nous en tirons est que les paramètres du spectre de l’échan-
tillon dur de GRS 1915+105, du spectre avec excès de GX 339–4 et du spectre moyen total de
GS 1826–24 sont similaires. En particulier, la température de la composante thermique est com-
patible entre les trois sources, tandis que la profondeur optique est légèrement moins importante
pour GRS 1915+105 que pour les autres. Nous rappelons cependant que ce modèle n’est pas
auto-cohérent ; les valeurs obtenues sont caractéristiques de la forme spectrale observée mais ne
peuvent pas être interprétées de manière physiquement pertinente.
8.3.2 Origines physiques de l’émission
Les spectres des trois sources que nous avons étudiées présentent de claires indications de
la présence d’une composante d’émission qui commence à dominer le spectre au-delà de 100
– 150 keV et qui s’étend sans coupure jusqu’à plus de 500 keV. Cette composante est bien dé-
crite par une loi de puissance d’indice de photon Γ ∼ 2.0 et s’ajoute à une composante spectrale
à plus basse énergie, largement reconnue comme étant due à un processus de Comptonisa-
tion thermique. Ce résultat observationnel est compatible avec plusieurs scénarios, qui méritent
d’être discutés plus en détail à la lumière de l’analyse effectuée.
Le premier scénario qui est compatible avec les observations de SPI est basé sur un chauf-
fage purement thermique des électrons. En effet, deux milieux de Comptonisation thermique
indépendants, géométriquement distincts et de température différente sont capables d’expliquer
l’émission observée au-dessus de 20 keV. La variabilité spectrale mise en évidence pour GRS
1915+105 et GX 339–4 est en accord avec une telle interprétation, puisque les deux sources
1. On note qu’une géométrie sphérique produit la même forme spectrale mais avec une profondeur optique plus
élevée.
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montrent que la composante à haute énergie peut évoluer de manière indépendante de la pre-
mière Comptonisation thermique (i.e. la composante <150 keV). En revanche, d’un point de
vue théorique, un tel scénario semble peu naturel. En effet, une situation à deux couronnes né-
cessite l’identification d’un mécanisme capable d’expliquer la formation d’une telle géométrie,
alors que les modèles actuels peinent déjà à expliquer la formation d’une couronne simple.
Alternativement, les observations présentées dans cette thèse sont compatibles avec une cou-
ronne qui présente un gradient de température. Une telle situation pourrait s’expliquer par un
chauffage Coulomb du milieu (i.e. un processus thermique) accompagné d’un refroidissement
non-homogène en raison d’un recouvrement partiel du disque d’accrétion. Toutefois, un scéna-
rio de chauffage purement thermique n’est pas compatible avec le spectre à haute énergie des
états mous, caractérisé par une seule composante spectrale (distribuée en loi de puissance au-
dessus de ∼ 20 keV) qui peut s’étendre sans coupure jusqu’au-delà du MeV (e.g. McConnell
et al., 2002).
Le deuxième scénario capable d’expliquer nos résultats s’appuie sur un processus non-
thermique pour produire la composante spectrale au-dessus de 150 keV. Dans ce cas, électrons
thermiques et non-thermiques cohabitent au niveau de la source. Nos résultats n’excluent pas
que les deux populations soient indépendantes, mais des milieux géométriquement dissociés et
alimentés par des mécanismes de chauffage différents compliquent considérablement les mo-
dèles, sans que cette hypothèse ne soit nécessaire. En effet, nous avons montré qu’un processus
de Comptonisation hybride, i.e. basé sur une population co-spatiale à la fois thermique et non-
thermique, permet d’expliquer les spectres >20 keV des trois sources analysées au cours de cette
thèse. De plus, un tel scénario est compatible avec les spectres caractéristiques de tous les états
spectraux lumineux, y compris l’état mou. Dans la suite de la discussion, nous allons donc nous
concentrer sur ce scénario, qui nous semble le plus cohérent.
Dans le cadre d’un population électronique hybride, une question centrale consiste à com-
prendre comment l’énergie d’accrétion est transformée en énergie cinétique des particules.
Usuellement, des mécanismes de nature différente sont invoqués pour expliquer le chauffage
des électrons dans les différents états spectraux : majoritairement thermique pour les états durs,
majoritairement non-thermique pour les états mous, et un mélange à proportion plus ou moins
égale pour les états très intenses et intermédiaires. Or, en prenant en compte les effets du champ
magnétique, nous avons montré que le paradigme standard peut être simplifié. En effet, il est
possible que le chauffage des électrons soit universellement dominé par des processus non-
thermiques, i.e. par reconnexions magnétiques, accélération par chocs ou éventuellement par
des décroissances de pions neutres produits par interactions proton-proton. La thermalisation
de la distribution électronique s’effectue ensuite de manière naturelle, la proportion des parti-
cules thermalisées étant déterminée par la densité d’énergie magnétique, la profondeur optique
du plasma ou encore l’intensité de la composante corps noir du disque d’accrétion. Alors que
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ce scénario explique naturellement les états mous et intermédiaires, nous avons montré que le
spectre typique des états durs, qui par sa coupure quasi-exponentielle à haute énergie semblait
échapper à cette interprétation, peut aussi être expliqué en supposant un chauffage purement
non-thermique de la couronne.
8.3.3 Vers l’unification des processus d’émission haute énergie dans les
systèmes accrétants
Des composantes haute énergie distribuées en loi de puissance (appelées hard tails en an-
glais) ont déjà été observées dans les spectres des systèmes à étoile à neutrons. Or, contrairement
aux systèmes à trou noir, elles apparaissent à des énergies plus basses. En effet, de manière gé-
nérale, la composante en loi de puissance des étoiles à neutrons commence à dominer le spectre
au-delà de ∼ 30 keV et se juxtapose à une composante corps noir Comptonisé qui caractérise le
spectre à basse énergie (i.e. <20 keV). Une telle situation est rapportée par exemple pour GX
17+2 (Di Salvo et al., 2000), GX 349+2 (Di Salvo et al., 2001), 4U 1636–53 (Fiocchi et al.,
2006), 4U 1705–44 (Piraino et al., 2007) et Sco X-1 (Sturner & Shrader, 2008). Pour toutes ces
sources, la composante dure est détectée au maximum jusqu’à 200 keV.
Dans cette thèse, nous rapportons la détection d’une queue à haute énergie dans le spectre
moyen de GS 1826–24. Il est intéressant de noter les différences entre cette dernière et celle des
systèmes mentionnés plus haut. D’abord, le fait que la composante haute énergie de GS 1826–
24 soit visible dans le spectre moyenné sur plus de 8 Msec de données suggère qu’elle fait
systématiquement partie de l’émission de la source, contrairement aux autres systèmes où cette
composante n’est observée que dans certains états particuliers 2. Ensuite, la différence majeure
réside dans le fait que la queue à haute énergie de GS 1826–24 est plus énergétique ; elle domine
le spectre seulement à partir de 150 keV et s’étend sans coupure jusqu’à plus de 500 keV.
Alors qu’une composante en loi de puissance de pente Γ ∼ 2.0 entre 30 – 200 keV reste
compatible avec un processus de Comptonisation thermique, il est beaucoup plus difficile d’ac-
commoder ce modèle avec la queue à haute énergie de GS 1826–24. En effet, pour reproduire
le spectre observé, il faut supposer un plasma dont la température d’équilibre soit de l’ordre
de 500 keV, ce qui paraît impossible à atteindre avec un chauffage purement thermique. Par
conséquent, les données SPI analysées ici révèlent pour la première fois qu’un processus de
chauffage non-thermique semble indispensable pour produire l’émission haute énergie d’un sys-
tème contenant une étoile à neutrons. Nos résultats montrent donc que ce phénomène, dont la
nécessité pour expliquer les spectres de certains systèmes à trou noir est reconnue depuis les ob-
servations à haute énergie de Cygnus X-1 (Gierlin´ski et al., 1999; McConnell et al., 2002), est
un ingrédient qui pourrait être présent dans tous les objets compacts accrétants tout en s’avérant
2. Notons cependant que Sco X-1 semble aussi exhiber une composante dure persistante (Sturner & Shrader,
2008).
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suffisant pour expliquer l’ensemble de leur émission au-dessus de 20 keV.
8.3.4 Influence des paramètres physiques
Sous l’hypothèse d’une couronne alimentée par chauffage non-thermique, il est intéressant
de discuter l’influence des principaux paramètres physiques du milieu sur l’émission à haute
énergie.
Le taux d’accrétion
Le taux d’accrétion détermine l’alimentation énergétique des composantes d’émission. En
fonction de l’état spectral, on estime que la majeure partie de la puissance gravitationnelle est
dissipée soit dans le disque (état mou), soit dans la couronne (état dur), soit à proportion égale
dans les deux (états intermédiaire et état très intense). Lors d’une transition typique entre l’état
dur et l’état mou, le taux d’accrétion reste approximativement constant tandis que l’alimentation
de la couronne est réduite en faveur de celle du disque. Les transitions pouvant se produire pour
différentes valeurs du taux d’accrétion (phénomène appelé hysteresis ; Miyamoto et al. 1995;
Belloni et al. 2006), il semble que ce dernier n’ait pas d’influence directe sur les propriétés
de l’émission haute énergie des sources. En revanche, un changement de géométrie du flot
d’accrétion peut expliquer l’évolution observée (Done et al., 2007), mais le moteur physique
sous-jacent demeure mystérieux (Dunn et al., 2010).
Le champ magnétique
A taux d’accrétion constant (i.e. à densité de rayonnement constante), l’intensité du champ
magnétique a une forte influence sur la forme du spectre à haute énergie. Plus le milieu est
magnétisé, plus les pertes par synchrotron sont importantes, si bien qu’il arrive un moment où
l’accélération non-thermique et le refroidissement synchrotron s’équilibrent. Un champ magné-
tique très fort produit donc naturellement une coupure quasi-exponentielle du spectre à haute
énergie. L’intensité du champ a aussi un effet sur la forme spectrale à basse énergie (<100 keV),
puisque la vitesse de thermalisation des électrons dépend directement de l’importance du pro-
cessus d’auto-absorption synchrotron, déterminée par la densité d’énergie magnétique de la
couronne. Enfin, la présence d’un champ magnétique est nécessaire pour transférer l’énergie
d’accrétion hors du plan du disque et accélérer les électrons dans la couronne. A ce jour, cet
effet n’est toutefois pas intégré aux modèles radiatifs les plus complets, défi qu’il sera important
de relever afin de mieux comprendre non seulement les interactions entre chauffage et refroidis-
sement des régions internes du flot mais aussi les liens entre accrétion et éjection de matière.
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La composante du disque
Pour une couronne dont l’alimentation énergétique est constante, l’intensité de la compo-
sante du disque a une influence déterminante sur la pente du spectre entre 10 – 100 keV. Plus le
flux du disque est fort, plus l’énergie moyenne des électrons de la couronne est faible à cause
du refroidissement Compton, ce qui provoque un amollissement du spectre. Parallèlement, le
nombre de photons primaires (i.e. les photons n’ayant subi aucune diffusion Compton) aug-
mente, ce qui se manifeste par l’intensification de la composante distribuée sous forme de corps
noir dans le spectre à basse énergie (<10 keV). Lorsque la densité énergétique du rayonnement
du disque dépasse celle de la couronne de plus d’un facteur 3, la thermalisation des particules
(par interactions Coulomb et auto-absorption synchrotron) est plus lente que le refroidissement
Compton, si bien que la forme du spectre à haute énergie traduit celle de la distribution des
particules accélérées. Dans le cadre du scénario discuté ici, l’intensité du flux du disque est le
paramètre principal qui rythme la transition spectrale entre l’état dur et l’état mou.
La profondeur optique
L’opacité du milieu de Comptonisation a une influence déterminante sur l’efficacité de la
thermalisation des particules. Plus le milieu est optiquement épais, plus les particules therma-
lisent rapidement ; l’énergie moyenne par particule devient plus faible et le spectre en photons
mollit. L’opacification du plasma, couplée à une augmentation du taux d’accrétion et éventuel-
lement accompagnée d’une légère hausse de l’intensité de l’émission du disque, explique na-
turellement l’évolution spectrale observée lors des phases croissantes des sursauts des sources
transitoires 3. En effet, les observations montrent une augmentation graduelle de la luminosité
de la source au fur et à mesure que l’énergie du pic spectral, directement liée à la température
d’équilibre du milieu, diminue typiquement de 100 keV à 40 keV, voire davantage lorsque la
source intègre l’état très intense.
Le spectre d’injection
Le spectre d’injection dépend des mécanismes d’accélération impliqués. Toutefois, la ma-
jeure partie des processus non-thermiques produit un spectre électronique en loi de puissance
d’indice compris entre Γe = 2.0−3.0. Pour les états durs étudiés ici et les états très intenses en
général, ce paramètre détermine principalement la pente de la queue à haute énergie du spectre
des photons. En effet, à condition que ni le champ magnétique ni l’opacité du milieu ne soient
trop forts, la thermalisation des particules est partielle et l’on retrouve l’empreinte de la partie
non-thermique de la population dans le spectre d’émission à haute énergie (i.e. au-delà de la
Comptonisation thermique). Pour les états mous, en revanche, la thermalisation est négligeable
3. Rappelons que l’état spectral lors de ces phases croissantes correspond à l’état dur.
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Figure 8.1 – Représentation schématique de la géométrie potentielle du flot d’accrétion (dans le
cadre des modèles de type ICM) et du spectre typique associé pour chacun des différents états
spectraux lumineux (état dur en haut, état très haut au milieu et état mou en bas).
et la pente de la distribution électronique détermine directement l’indice de photon du spectre
au-delà de la composante corps noir du disque (i.e. >10 keV). Les observations sont en accord
avec les prédictions théoriques, puisque les états mous exhibent une pente typique de Γ ∼ 2.2 et
un spectre dépourvu de courbure (Done et al., 2007).
8.3.5 Les états spectraux revisités
Compte tenu de l’analyse présentée, nous proposons une interprétation basée sur un chauf-
fage essentiellement non-thermique d’une couronne magnétisée (cf. Figure 8.1). Dans ces condi-
tions, l’émission haute énergie des états spectraux lumineux peut être expliquée de la manière
suivante :
– Etat dur lumineux : spectre dur (Γ < 2.0) à courbure thermique avec une queue à haute
énergie −→ taux d’accrétion moyen, champ magnétique fort, chauffage de la couronne
fort, émission du disque faible, opacité moyenne.
– Etat très intense : spectre mou (Γ > 2.5) sans coupure détectable avec un durcissement
de la pente à haute énergie −→ taux d’accrétion fort voire très fort, champ magnétique
moyen, chauffage de la couronne fort, émission du disque forte, opacité forte.
– Etat mou : spectre de pente moyenne (2.0 < Γ < 2.5) sans coupure détectable −→ taux
d’accrétion fort, champ magnétique faible, chauffage de la couronne faible, émission du
disque forte, opacité moyenne.
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In fine, alors que plusieurs observations indiquent la nécessité d’un processus non-thermique
pour expliquer la partie la plus énergétique du spectre, nous avons montré qu’en prenant en
compte les paramètres physiques de manière auto-cohérente, un tel processus peut s’avérer
suffisant pour expliquer le continuum >20 keV de tous les états spectraux lumineux.
Conclusions et perspectives
Conclusions
Dans cette thèse, nous avons présenté une étude spectrale et temporelle de l’émission haute
énergie des objets compacts. Cette étude s’appuie sur les données issues du spectromètre SPI,
l’instrument le plus performant à ce jour pour sonder les rayonnements au-delà de 200 keV.
Nous avons développé une chaîne d’analyse spécifique et testé plusieurs méthodes d’extraction
de flux afin d’optimiser la qualité des mesures. Un traitement méticuleux des données est en
effet crucial puisque le flux à haute énergie des sources considérées est faible, tandis que le
bruit de fond instrumental est important et complexe.
La pierre angulaire de cette thèse est la détection et l’étude de la composante d’émission
située au-delà de la première Comptonisation thermique (>150 keV) dans le spectre de diffé-
rents objets compacts accrétants. Grâce à des temps d’accumulation suffisamment longs, nous
avons pu mesurer l’importance, la variabilité et les corrélations avec d’autres observables de
cette composante énergétique dans trois sources assez brillantes. En particulier, les données SPI
ont permis d’établir qu’une telle composante n’est pas exclusivement observée dans les sys-
tèmes à trou noir, mais peut aussi être produite par une étoile à neutrons accrétante. Les trois
systèmes étudiés ayant par ailleurs des comportements spectro-temporels différents, la présence
commune d’une queue à haute énergie suggère que cette caractéristique fait partie des propriétés
fondamentales des flots d’accrétion. Toutefois, cette composante demeure souvent indétectable
en raison de sa faible intensité.
Au regard des résultats de l’analyse présentée, nous proposons un scénario qui explique le
rayonnement au-delà de 20 keV de manière physiquement cohérente. Dans ce scénario, où le
champ magnétique joue un rôle essentiel, les électrons des régions internes sont accélérés par
un processus non-thermique, se thermalisent par des collisions Coulomb et par la réabsorption
du rayonnement synchrotron et sont refroidis par des diffusions Compton et par les pertes syn-
chrotron. Le taux d’accrétion détermine l’alimentation énergétique totale du flot d’accrétion,
mais la simple variation de ce paramètre ne suffit pas pour expliquer la variabilité du spectre à
haute énergie. Les paramètres qui régulent l’efficacité des différents processus physiques men-
tionnés ci-dessus (et qui déterminent donc la forme du spectre à haute énergie) sont l’intensité
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du champ magnétique, la profondeur optique du plasma, la distribution spectrale des électrons
produite par les mécanismes d’accélération et le flux de la composante corps noir émise par le
disque d’accrétion. Typiquement, un fort flux de photons mous produit des spectres en loi de
puissance à pente molle, puisque les électrons perdent leur énergie par refroidissement Compton
avant d’atteindre l’équilibre thermodynamique. Un flux extérieur faible et un champ magnétique
fort permettent en revanche une thermalisation quasi-complète de la population électronique,
qui produit ainsi des spectres durs et courbés, typiques d’un processus de Comptonisation ther-
mique. Au-delà d’expliquer les données présentées dans cette thèse, le scénario proposé est
qualitativement compatible avec tous les états spectraux lumineux (McClintock & Remillard,
2003) et fournit donc une explication unifiée des phénomènes observationnels à haute énergie.
Perspectives
Dans un premier temps, il sera important d’approfondir l’étude de GS 1826–24 présentée ici.
La source montre un épisode (mars 2004, cf. Section 7.3.2) où son émission dévie fortement du
niveau stable habituel. Comprendre l’origine de ce phénomène est intéressant et pourra donner
des indications précises sur les limites de stabilité du flot d’accrétion. La nature préliminaire
de l’analyse associée, qui combine les données SPI à des données simultanées à basse énergie,
n’a cependant pas permis de l’inclure dans le présent manuscrit. Nous prévoyons la soumission
d’un article sur l’ensemble des résultats sur GS 1826–24 dans les mois prochains.
Par ailleurs, cette thèse n’inclut pas l’application des modèles ECM et ICM (calculés par
les codes de Comptonisation auto-cohérents eqpair et belm) aux données sur GRS 1915+105.
Cette analyse est actuellement en cours et permettra d’explorer le scénario proposé à la Section
8.3 dans le cas des flots d’accrétion dont la luminosité est voisine de la limite d’Eddington.
Pour augmenter les contraintes sur les modèles d’émission, nous considérons une couverture
spectrale élargie (3 – 600 keV), en analysant les données SPI avec des mesures simultanées du
spectre à basse énergie obtenues par l’instrument PCA. Nous espérons publier les résultats de
cette étude dans l’année à venir.
Dans un deuxième temps, il est important de tirer profit de l’archive des données INTE-
GRAL pour généraliser et approfondir nos résultats. En effet, d’autres sources sont susceptibles
d’exhiber une composante à haute énergie similaire à celle étudiée ici, dont l’analyse permettra
d’améliorer notre compréhension du phénomène. Aussi, le scénario que nous avons proposé
pour expliquer l’émission haute énergie des objets compacts nécessite d’être testé davantage.
A cet effet, il faudra appliquer les modèles ECM et ICM à d’autres sources et/ou observations
afin de recouvrir tous les états spectraux, y compris les moins lumineux. Pour maximiser les
contraintes, il est nécessaire d’avoir des données simultanées à basse et à haute énergie, situa-
tion qui de manière générale est difficile à réaliser puisque les échelles de temps d’intégration
145
Figure 8.2 – Vue d’artiste de la mission PheniX, proposée par le CESR, qui utilisera des miroirs
avec un revêtement multicouche à base de Co/C et un mât déployable de 40 m pour permettre la
focalisation des photons jusqu’à 200 keV. Crédits : Thèse de M.Chauvin.
à haute énergie sont nécessairement plus longues. De plus, les mesures de SPI présentent une
statistique au-dessus de 100 keV encore trop faible par rapport au flux de la plupart des sources.
Par conséquent, pour atteindre une avancée majeure de la compréhension de l’émission haute
énergie des objets compacts, il sera indispensable d’augmenter la sensibilité des télescopes.
Plusieurs missions futures, comme notamment PheniX (cf. Figure 8.2) ou Dual 4 sont dé-
diées à cet objectif. Alors que la technique des miroirs à incidence rasante a prouvé son efficacité
à basse énergie, de nouveaux revêtements des miroirs couplés à une augmentation de la distance
focale seront capables de porter la réponse de cette technologie jusqu’à 200 keV. Au-delà, les
télescopes Compton (tel l’instrument ASCI sur Dual) constituent une alternative aux instru-
ments à masque codé, même si leur performances sont optimisées pour l’étude des émissions
diffuses en X-dur/γ. Pour atteindre un gain en sensibilité majeur, le concept de la lentille γ est
très prometteur, mais le défi technologique reste considérable. De plus, ce type d’instrument
dispose d’une couverture énergétique réduite et ne permet pas d’étudier le continuum sur une
bande large. In fine, il est donc possible que les mesures au-dessus de 200 keV d’INTEGRAL
restent les seules disponibles pour plusieurs années à venir.
4. Mission proposée par le CESR qui réunit un télescope Compton et une lentille γ.
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